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INTRODUCTION
La spectroscopie infrarouge (IR) a connu un développement important
ces deux dernières décennies. Les moyens informatiques actuels permettent
de traiter facilement la spectroscopie à haute résolution par transformée
de Fourier (T.F.). Cette puissante technique a vite fait son entrée dans
les observatoires astronomiques grâce aux efforts de quelques pionniers
(J. et P. Connes, P. Fellgett, L. Mertz). Deux ordres de grandeurs gagnés
dans la sensibilité des détecteurs pour le proche infrarouge depuis 1970
ont considérablement élargi le nombre des objets astronomiques que l'on
peut observer à haute résolution. C'est ainsi que le projet d'un
spectromètre par transformée de Fourier ( FTS : Fourier Transform
Spectrometer ) pour le domaine spectral de 1 à 5 pm a été réalisé à
l'Observatoire de Meudon par J.P. Maillard et G. Michel dans les années
1977-79. Cet instrument, capable d'une très haute résolution spectrale
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(pouvoir de résolution de 4*10 à 2 pm) a été installé au télescope CFH de
3.6 m à l'Observatoire de Mauna Kea.
Jusqu'à présent, les efforts des spectroscopistes IR ont été
consacrés aux études de trois familles de sources astronomiques :
planètes, étoiles géantes froides et sources IR compactes dans les nuages
moléculaires. En effet, la distribution spectrale d'énergie de ces objets
possède son maximum dans l'infrarouge.
Le but de cette Thèse est d'approfondir les recherches dans un
domaine qui était peu étudié auparavant : la spectroscopie IR d'étoiles B
avec et sans enveloppes. Une telle étude a un grand intérêt. Tout d'abord,
ces étoiles présentent un problème astrophysique à part. Les observations
des raies IR de l'hydrogène des étoiles B de la séquence principale
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fournissent un test puissant pour les modèles d'atmosphères stellaires
chaudes qui ont été développés dans les années 70 (modèles hors-ETL de
Auer et Mihalas). Ces modèles sont utilisés dans presque toutes les
branches de la physique stellaire. Quant aux étoiles B, entourées d'une
enveloppe de gaz , on peut obtenir de 1' information sur les couches de
leurs enveloppes qui ne sont pas "visibles" dans les autres domaines
spectraux. Analysés ensemble avec les données UV et visible, les spectres
IR doivent donc donner une vision plus complète des enveloppes
circumstellaires. En particulier, les raies IR de l'hydrogène, observées
et analysées dans cette Thèse apportent de nouvelles contraintes sur la
distribution des vitesses dans l'enveloppe de y Cas, étoile Be prototype.
La qualité et la richesse des spectres IR (une vingtaine de raies de
l'hydrogène, des raies de Hel, 01, NI, enregistrées dans le spectre de y
Cas, dont plusieurs sont détectées pour la première fois dans un spectre
stellaire) encouragent les efforts dans la construction de codes
numériques de transfert de rayonnement dans les enveloppes étendues (hors-
ETL, atome à plusieurs niveaux).
D'autre part, l'étude de ces étoiles chaudes peut être vue comme la
première étape d'une approche nouvelle des problèmes de formation
stellaire. En effet, une partie des sources IR compactes, détectées dans
s *
les nuages de poussière et considérées comme protostellaires , sont des
étoiles OB entourées d'une enveloppe de gaz et de poussière. (Bien
Nos données d'observations sont limitées principalement aux
étoiles Be "classiques".
('k'k \ h' Puisque le rayonnement de gaz chaud, T > 10 °K, est détecté en
provenance d'une source IR compacte et donc qu'une source
stellaire y est associée, il est plus exact de parler d'un objet
néostellaire plutôt que d'un objet protostellaire.
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entendu, il s'agit d'un effet de sélection : seules les sources les plus
lumineuses peuvent être détectées à travers les nuages denses de
poussière). De ce point de vue, une étude préalable des spectres IR des
étoiles OB "normales" (avec ou sans enveloppe, mais situées en dehors des
nuages opaques) est la base observationnelle et théorique nécessaire pour
aborder les problèmes posés par les observations des sources
protostellaires avec plus de compréhension. Par le même souci d'apprendre
plus sur les objets stellaires jeunes, nous avons inclus dans notre
programme d'observation une étoile de Herbig, AB Aur.
Ce programme d'observation a également servi de premier test complet
pour le fonctionnement de l'ensemble spectroscopique à Hawaï. On a obtenu
les premières mesures des performances du FTS dans des conditions réelles.
Une partie de cette thèse est ainsi consacrée au processus de traitement
des interférogrammes et à la description d’un logiciel qui a été développé
à cette fin au VAX-11/780.
Avant d'entreprendre la spect roscopie IR par T.F. des étoiles Be,
nous avons étudié la variabilité spectrale rapide (t ~ 1-60 min) de ces
étoiles dans le domaine visible (Ha) et infrarouge "photographique" (\8500
A). Une pareille variabilité, intervenue en cours d'acquisition d'un
interférogramme, l'aurait déformé. Mis à part cette considération, la
variabilité spectrale rapide, détectée dans une raie en émission forte,
aurait témoigné d'inhomogénitées importantes dans l'enveloppe
circumstellaire, se déplaçant à grande vitesse. Une telle activité aurait
mis en lumière l'origine des étoiles Be. Cependant, les résultats
d'observations publiés par différents auteurs sont extrêmement sujets à
controverse. Ces observations sont difficiles ; elles ont été obtenues sur
des télescopes d'un diamètre moyen et les variations trouvées ont été
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souvent détectées juste au-dessus du niveau de bruit. De nouveaux essais
avec des moyens plus efficaces étaient donc nécessaires pour obtenir une
réponse claire. Pour cela J.P. Maillard a observé quelques étoiles Be dans
la raie Ha et dans la région spectrale \ 8500 Â à l'aide du spectrographe
coudé du télescope 3.6 m CFH, muni d'un Reticon. Ainsi, une haute
résolution spectrale (0.2 Â) a été obtenue avec un rapport S/B (signal sur
bruit) convenable (~100), et une résolution temporelle élevée (~ 1 min).
L'analyse de ces observations et les résultats sont présentés dans
l'article donné en Annexe. Nous avons pu conclure que les étoiles Be
étudiées (y Cas, <J> Per et 59 Cyg) n'ont pas de variation rapide dans leurs
raies.
Côté méthode, un progrès spectaculaire des performances de détecteurs
depuis 1975 et l'apparition des mosaïques et des barrettes de détecteurs a
motivé une mise à jour de la comparaison des différentes techniques de la
spectroscopie dans l'IR proche. Cela est fait dans le premier Chapitre de
la Thèse.
5
Chapitre 1 : AVANTAGES ET DEFAUTS DES TROIS PRINCIPALES TECHNIQUES
DE SPECTROSCOPIE DANS T IR PROCHE (1 - 5 pm).
1.1 Bref rappel des techniques principales.
Dans le domaine spectral en question toutes les techniques classiques de
spectroscopie sont envisageables :
— spectrographes à réseau ;
— spectromètres par T.F. (différents schémas dérivés de
1'interféromètre de Michelson) ;
— interféromètres de Perot-Fabry.
Les principaux paramètres que nous utiliserons pour caractériser les
possibilités offertes par chaque technique sont :
— la résolution spectrale ÔX (ou le pouvoir de résolution R = X/5X) ;
— la largeur de l’intervalle spectral libre AX ou le nombre des
éléments spectraux dans cet intervalle M = AX/ÔX;
— le rapport comparatif (ou le facteur de mérite) y égal à :
(S/B) u • i
_ technique 1
Y (S/B) , . 0
technique 2
où les rapports signal sur bruit S/B sont mesurés dans les mêmes
conditions.
Comparons les avantages et les inconvénients de ces techniques et
définissons leurs critères d’utilisation en astronomie. Notre analyse sera
théorique. Son but est de dégager les limitations fondamentales propres à
chaque technique.
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a). Spectrographe à réseau
La résolution (ou élément spectral) ô\, définie selon le critère de
Rayleigh, pour un réseau est égale à :
ô\ =
\
D(sin0 + sin0^)
(1.1)
où D est la longueur du réseau, 9 est l’angle entre la normale au
plan du réseau et le faisceau venant de la source, 0^ est l’angle entre
la normale et le faisceau réfléchi.
Puisque J sin9 + sinG-^
suivante :
à\ >
2D
<2, la résolution est limitée à la valeur
(1.2)
et pour le pouvoir de résolution R = \/ô\ nous avons
R < R
2D
lim \
(1.3)
Dans les applications pratiques on utilise souvent une autre expression
pour R où celui-ci est exprimé à l’aide des paramètres du réseau :
R = m* N (1.4)
Ici m est l'ordre du spectre et N le nombre total des traits du réseau.
La valeur de m est bornée :
m <
2a
(1.5)
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où a est la période du réseau.
Rappelons aussi l'expression pour la dispersion angulaire :
dQ _ m
dX a*cos©
(1.6)
Supposons maintenant que le spectre de la source contienne également une
autre raie dont la longueur d'onde soit X + AX'. Si AX ' est assez grand, les
différents ordres seront superposés. Donc, l'intervalle spectral ne doit pas
excéder une certaine valeur critique AX. Cet intervalle maximum est appelé
intervalle spectral libre. Il est égal à :
AX
_X
m
(1.7)
Le nombre M d'éléments spectraux ÔX dans l'intervalle spectral libre AX
pour un spectrographe à réseau est égal au nombre total de traits N. En effet,
en utilisant les expressions (1.1) et (1.7) on obtient :
M
AX
ÔX
\
m
D*(sin0 +
X
sin0^ )
(1.8)
Quelle résolution peut être obtenue en IR proche ? Supposons que le
spectre étudié soit compris entre 2.0 et 2.5 pm, soit X=2 pm et AX=0.5 pm.
Pour un réseau ayant D=200 mm et n=100 traits/mm (donc N = 2 • 10^ et a = 0.01
mm), on obtient pour le pouvoir de résolution maximum :
_ 2D
lim X
2-105
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Cependant les angles correspondant à cette résolution ne sont pas
réalistes : 0 - 0-^ - 90°, l'ordre m étant égal à 10. De plus,pour s'assurer
que l'intervalle spectral libre AA. > 0.5 pm, on doit prendre
m = X/AX < 4, ce qui diminue la résolution réelle. En choisissant l'ordre m le
plus élevé possible, m = 4, on obtient :
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R = m* N = 8*10
ÔX = 2.5-10"5 |im
M = 2-104
Nous pouvons conclure qu'un réseau de dimension raisonnable permet
d'obtenir une résolution assez élevée et cela dans un intervalle libre
suffisamment large pour les applications astronomiques.
Dans un spectrographe réel la source à 1'infini est formée par la
combinaison d’une fente et d' un collimateur. Outre ce collimateur et le
réseau, le spectrographe comprend une caméra qui forme l'image du spectre dans
son plan focal. Ce spectre peut être défini comme l’ensemble des images
monochromatiques de la fente. La largeur de cette dernière peut diminuer la
résolution spectrale et c’est bel et bien cela qui limite les possibilités des
spectrographes à réseau dans l’IR.
Désignons la largeur de la fente par w . L’élément spectral ÔXw est alors
défini par l’angle Ô0W, correspondant à la largeur de la fente. En utilisant
l'expression (6), on obtient pour le pouvoir de résolution :
X _ X»m fcol
ÔX a*cos0 w
w
(1.9)
où fco2 est la focale du collimateur.
Application numérique : La fente, correspondant à 3 sec d'arc du ciel au
foyer IR du télescope CFH, est large de 2 mm (faisceau f/36). Pour obtenir la
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résolution donnée par le réseau de notre exemple (D=200 mm, n=100 traits/mm, m
= 4), c'est à dire, R = 8»10^ à \ = 2pra, la focale du collimateur devrait être
de 180 m ! Pour une focale plus raisonnable au foyer Cassegrain, par exemple
de 1 m, le pouvoir de résolution est R=450. Nous voyons donc que la diminution
de la résolution à cause de la fente est très importante. La technique de
"l’image slicer”, utilisée avec succès dans le visible, pose de sérieux
problèmes en IR. En effet, cette technique remplace une fente large par une
fente étroite mais haute. Les dimensions du détecteur doivent être adaptées à
cette nouvelle fente. Cependant, en IR la taille des détecteurs ne peut être
augmentée qu’au prix d’un bruit plus élevé. La focale de la caméra, elle
aussi, est contraignante. En outre, les difficultés posées par l’éclairage
d’un réseau de 200 mm avec un faisceau f/36 sont également considérables.
Nous avons fait les calculs pour le foyer IR f/36 où la modulation du
signal se fait par le miroir secondaire vibrant. Si le spectrographe est muni
d’un modulateur indépendant (comme c’est le cas du projet IRSPEC de l’ESO,
voir Moorwood, 1982), on peut envisager d’autres solutions : l’utilisation,
par exemple, du foyer f/8. Dans ce cas, pour fco^ = 1 m, on aura R = 2000 et M
= A\/ô\ = 500. Ces chiffres représentent la limite approximative de la
résolution qu’on peut obtenir à l’aide d’un spectrographe à réseau. Rappelons
que la limitation vient de la dimension de la fente d’entrée qui, quant à
elle, est déterminée par la qualité d’image (disque de turbulence) et donc
dans l’avenir ce problème pourra être résolu à l’aide d’une optique active (P.
Léna, communication privée).
Une dernière remarque concerne la façon dont le spectre est analysé. Dans
un spectrographe à réseau cette analyse se fait soit par un seul détecteur,
soit par une barrette de N^ détecteurs. Dans le premier cas, l’étude de la
totalité de l’intervalle spectral désiré se fait élément par élément,
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l'analyse est donc séquentielle. Dans le cas d'une barrette, la détection est
multicanaux, on analyse éléments spectraux simultanément. Néanmoins, la
nature de l'analyse du spectre est la même dans les deux cas dans le sens qu'à
chaque instant un élément de dispositif de détection obtient l'information sur
un seul élément spectral. Si est égal ou plus grand que le nombre des
éléments spectraux à étudier, l'analyse n'est plus séquentielle dans le temps,
tout de même, pour une barrette comme pour un détecteur unique, on pourrait
dire que dans les deux cas il s'agit d'une technique qui est "séquentielle en
fréquences".
b). Spectroscopie par T.F.
Cette technique utilise 1'interféromètre de Michelson comme schéma de
base (voir Fig. 1.1). Le faisceau parallèle provenant de la source est divisé
en deux par une séparatrice S. Réfléchis par les miroirs et M2, les
faisceaux se rejoignent à la surface de la séparatrice et interfèrent.
Ensuite, un faisceau est renvoyé vers la source, un autre vers le détecteur.
source
Fig. 1.1 :
L'interférometre de Michelson
S - séparatrice
M^- miroir mobile
M ~ miroir fixe
2
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L'intensité 1^ du faisceau mesurée par le détecteur est égale à :
CO
Id(A) = ^ Fint +Y j F(a)«cos(2'n:aA)*da (1.10)
o
où 0 est le nombre d'onde; A est la différence de marche des deux
faisceaux, A = 2(d2~ d^) ; la fonction F(o) est le spectre de la source et
la constante F^nt est égal à :
F
int
= / F(o) do
o
Quant à l'intensité du faisceau renvoyé vers la source, elle vaut :
CO
Is(A) = I Fint “ \ ! F(o)•cos(2xoA)•do (1.11)
o
Le terme variable figurant dans les équations (10) et (11) est appelée
1'interférogramme G :
00
G(A) ~Y I F(o)*cos(2itoA)*do (1.12)
0
Les mesures de cette fonction sont à la base de la spectroscopie par T. F.
D'après le théorème inverse de Fourier :
œ oo
F(o) = 4/ G(A)*cos(2iïcA)#dA = 8/ G(A)• cos(2'ïï:oA)• do
-00 o
Nous avons supposé que la fonction G(A) est paire. Si la fonction G(A)
est impaire, on utilise une T.F. en sinus. Dans le cas où la fonction G est
quelconque, il faut appliquer une T.F. complexe.
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En pratique 1'interférogramme G n’est mesuré que jusqu’à la différence de
marche Amax* Pour modéliser cela on multiplie G par une fonction d'apodisation
P(A), qui dans le cas le plus simple est une fonction palier (spectre non-
apodisé).
Le spectre mesuré Fmes(cr) est égal à :
CD
F (a) - 8 f G(A)*P(A)* cos(2naA)*dA = F(cr)*A (A ) ; (1.13)
mes o max
o
où l'étoile * désigne l’opération de convolution, et où Ag. est la
transformée de Fourier de la fonction P. La fonction A n'est rien d'autre que
la fonction d'appareil. Si aucune apodisation n'est faite et P(A) est la
fonction palier, la fonction d'appareil est égal à :
sin (2n;aA )
a /* N max
A (A ) = ^ t
a max 2noA
max
Quant à la résolution, on remarque que le critère de Rayleigh n'est
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applicable qu'à une fonction d'appareil de type ( sin 2noD / 2-jioD ) . Une
analyse fine (J. Chamberlain, 1979) montre que dans le cas de la spectrométrie
par T.F., la meilleure résolution qu'on peut atteindre est égale à:
ôo (FWHM, nonapodisé) =
max
L'expression utilisée d'habitude est un peu plus optimiste :
ôo
1
2«A
max
(1.14)
Pour que nos chiffres soient comparables à ceux publiés pour d'autres
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FTS, nous retenons cette dernière expression.
Dans le FTS du télescope CFH la différence de marche Amax peut atteindre
60 cm et donc 5a - 0.0083 cm ^, soit un pouvoir de résolution à
5
\ = 2 pm égal a R = 4*10 .
La largeur de l’intervalle spectral libre Aa est liée au pas
d’échantillonnage h :
Si h n'excède pas 0.5 pm, A a s'étend de 0 à 10000 cm-'*' (de 1 pm à
l’infini) ou de 10000 à 20000 cm--*- (de 0.5 à 1 pm), etc. Le pas de 0.5 pm,
bien que demandant des mouvements mécaniques très précis, est tout à fait
réalisable.
Nous voyons qu’en principe la méthode de T.F. ne pose pas de contraintes
pour l’intervalle spectral : celui-ci est limité plutôt par la bande passante
de la séparatrice, des filtres éventuellement utilisés et par la sensibilité
spectrale du détecteur. Le nombre possible d’éléments spectraux M est donc
très grand :
M =
1
h*A
max
(1.16)
Si h = 0.5 nm et Afflax = 60 cm, M = 3-101 * * * * 6.
L’interférogramme en chaque point est le résultat de l’action de tous les
éléments spectraux par intermédiaire d’un codage multiplex. Ceux-ci sont
observés de façon simultanée pendant toute la durée des mesures. L’analyse du
spectre est multiplex.
Les dimensions du F.T.S. sont de l'ordre de la différence de marche
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maximale, soit - 1 m. Comme nous l’avons déjà dit, un spectrographe à réseau
pour la même résolution doit être beaucoup plus encombrant.
Ajoutons qu’un FTS, contrairement à un spectrographe à réseau n'a pas
besoin d’une fente à l'entrée, ce qui lui donne l’avantage d'étendue
(l’avantage de Jacquinot). On utilise un diaphragme circulaire qui, jusqu'à
une certaine valeur, n'influence pas la résolution spectrale. Pour le FTS du
télescope CFH la dimension limite du diaphragme d’entrée correspond à 10
secondes d'arc du ciel, si le pouvoir de résolution est de R = 1*10^ (Maillard
et Michel, 1982).
c). Interféromètre de Perot-Fabry (IPF).
Cette technique utilise l’interférence des faisceaux multiples qui
naissent après le passage du faisceau d'entrée sur une structure plan-
parallèle. Rappelons les équations principales du dispositif :
La résolution théorique est égale à :
R =
_X
ÔX
2nd* cosi
X
$ (1.17)
où n est l'indice de réfraction, d est l'écartement des lames, i est
l'angle entre la normale au plan de la lame et le faisceau et est le
paramètre appelé finesse. Il est égal à : $ = n;./p/(l-p), où p est la
réflectivité de lame.
L'expression (1.17) est analogue à l'expression (1.3) pour le pouvoir de
résolution d'un réseau, la finesse <£> pouvant être considérée comme le nombre
effectif des faisceaux participant à l'interférence.
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Puisque d est de l'ordre de quelques mm, R > 10^ ; un IPF est un
instrument de haute résolution.
L'intervalle spectral libre est égal à :
AX ou Aa
1
2d
(1.18)
et le nombre M des éléments spectraux dans l’intervalle AX est égal à :
M =
AX
ÔX
= $ (1.19)
Donnons un exemple numérique. Nous voulons observer les raies d’hydrogène
Ba X = 4.05 pm et X = 2.17 pm avec une résolution
ôv < 10 km/s, (R > 3*10^).
Si p = 90%, * $ = 30 Supposant que n = 1.0 , on obtient que
l'écartement des lames est :
f
R X
> 2 mm
$ 2cosi ' 1
1 mm
X = 4.05 pm
X = 2.17 pm
Ces dimensions sont raisonnables.
L'intervalle spectral libre exprimé en km/s, Av, est égal à :
Av = ôv*<ï> < 300 km/s
Ce qui est une très petite valeur . Pour comparaison, nous avons donné
dans le Tableau 1.1 la largeur ( FWHM) de la raie B^ observée dans quelques
sources stellaires et néostellaires.
On se rend compte que la résolution de l'IPF est limitée par le nombre
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nombre des éléments spectraux M qu'on peut enregistrer sans superposition
des différents ordres plutôt que pour d'autres raisons. Il est clair que
l'utilisation d'un monochromateur avant l’IPF est indispensable et cela
diminue le rendement optique de l'ensemble.
Le problème de l'intervalle spectral libre peut être contourné dans
certains cas. Par exemple, si la raie étudiée est étroite et isolée, on
peut admettre la superposition de quelques ordres. Cette idée pour une
autre application (limitation du rayonnement de fond dans le FTS "DOREMI"
pour le domaine spectral 7-20 p,m) a été proposée par J.P. Baluteau et
réalisée par J.P. Baluteau et J.P. Cariou à l'Observatoire de Meudon
(Cariou, 1983).
Tableau 1.1
Largeur (FWHM) de la raie B dans les
sources stellaires et néostellaires.
Objet ôv (km/s) Type de source Référence
Ml 7 IRS1 150 Enveloppe d'une M.Simon et al., 1981
protoétoile
Y Cas 300 Enveloppe d'étoile Be Cette thèse
a Léo 1000 Photosphère de B7V Cette thèse
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Le détecteur de l’IPF ne voit qu’un seul élément spectral. Le
défilement du spectre se fait soit par changement de l'écartement d, soit
par changement de la pression de gaz entre les lames. L’analyse du spectre
est séquentielle.
Les principales propriétés des techniques en question sont résumées
dans le Tableau 1.2.
Tableau 1.2
Principales propriétés des techniques
de la spectroscopie dans l’IR proche.
_1
Technique ôa (cm ) R à 2p,m Nombre d’éléments
(min) (max) spectraux, M (max)
Spectrographe
à réseau 1.5 3000 - 2000
IPF 0.1 ~ 10 ~ 50
FTS (CFH) 0.0083
LO
O
6
10
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1.2 Comparaison classique des rapports S/B.
Nous utiliserons dans notre désignation quelques indices :
m = méthode multiplex ;
s = méthode séquentielle ou multicanaux ;
D = le bruit de détecteur ;
P = le bruit de photons ;
S = le bruit dû aux fluctuations parasites du signal ;
La comparaison proposée dans ce paragraphe suit dans son raisonnement les
exposés classiques (voir, par exemple, Connes, 1970; Chamberlain, 1979). Deux
mises à jour sont effectuées ici : premièrement, nous analysons le gain
apporté par l'installation d'une mosaïque de détecteurs. Deuxièmement, nous
tenons compte d'une éventuelle différence entre le nombre d'éléments spectraux
utiles, M, et celui d'éléments spectraux qui sont effectivement détectés et
que nous désignons par (FTS) et par Mg (techniques "séquentielle en
fréquences").
Dans la pratique le balayage d'un spectrographe à réseau (1 détecteur)
est limité de telle sorte que Mg = M. Dans le cas de l'IPF on limite plutôt le
problème astrophysique : on choisit des raies fines, et de nouveau, = M.
Quant au FTS, le nombre d'éléments spectraux analysés par le détecteur,
est déterminé par un filtre, dont la bande passante est AX^.
Soit k = Mm/M. L’application numérique montre que souvent dans la
pratique k > 1. En effet, pour les mesures d'une raie dans la plupart des cas
astrophysiques il suffit de se limiter à un intervalle spectral équivalent à
Av » 2000 km/s. Si R = 3000, un élément du spectre correspond à 100 km/s et
donc le nombre des éléments utiles est M = 20. Pour un filtre, qui limite
l'intervalle spectral du FTS, X/AXf ne peut guère excéder 50 (Av = 6000 km/s),
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nous avons ^ = 60 et k = 3 : ainsi le bruit de mesure sera affecté par le
bruit des éléments spectraux qui ne contiennent pas l’information utile
Soit T0ks le temps d'observation. Supposons que les détecteurs utilisés
aient la même performance et que les rendements optiques soient les mêmes
pour toutes les techniques en considération. En particulier, nous considérons
que l’avantage d'étendue est négligeable,ce qui est justifié dans le cas de la
spectroscopie stellaire.
La valeur qui nous intéresse en fin de compte, c'est le rapport
comparatif :
(S/B)1 Sx B2
Y * (S/B)2 = S2 ‘ Bt
Rappelons que nous entendons par S et B les valeurs qui sont intégrées
dans le temps. Cependant, il est plus commode d'exprimer le bruit en terme du
NEP (Noise Equivalent Power) qui est une quantité instantanée. Le NEP est
défini comme la puissance de la lumière reçue par le détecteur telle que le
rapport S/B à la sortie du dispositif de détection est égal à 1 pour 1 Hz de
bande passante. Les valeurs B et NEP sont liées par l'expression suivante :
B = NEP «A (1.20)
où x est le temps d'intégration par élément spectral. Pour la méthode
multiplex T ^obs » tandis que pour les méthodes qui sont séquentielles dans
le temps T = Tobs/Ms = Tobs/M .
/ £ \
' ' Pour éviter ce problème, dans \ < 3 pm on peut utiliser un réseau
ou un IPF comme prédisperseur, ce qui a été fait à l'Observatoire
de Kitt Peak. Dans notre analyse nous nous limitons à ce qui est
envisagé pour le FTS du télescope CFH.
Nous ne tenons pas compte du fait que dans la pratique il est plus
facile d'avoir les meilleures performances pour un ou deux
détecteurs sélectionnés que pour une barrette contenant un nombre
important de détecteurs.
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Le signal S à la sortie du détecteur, qui contient l’information sur la
densité spectrale de la source, peut s'écrire:
multiplex,
séquentiel,
Le rapport vaut :
S
m
S
s
Quant au bruit, il faut en distinguer trois types qui sont des fonctions
différentes de et de M : bruit de détecteur, bruit de photons et bruit
parasite de source (voir, par exemple, J. Chamberlain, 1979).
Le bruit de détecteur : Strictement parlant, on entend par ce terme le
bruit de tout le dispositif de détection : détecteur + préamplificateur. Le
progrès réalisé lors de la dernière décennie a permis de réduire le bruit des
détecteurs IR aux valeurs proches de la limite posée par les fluctuations
thermodynamiques (bruit de Johnson du détecteur lui-même et du
préamplificateur, voir, par exemple, Brunsmann 1982, Hartill 1982).
Le bruit de photons est le terme quantique des fluctuations statistiques
du champ électromagnétique. Pour le domaine de l'IR proche, le terme thermique
de ces fluctuations est négligeable. La valeur absolue du bruit de photons est
proportionnelle à la racine carrée du nombre de photons reçus par le détecteur
(ou à la racine carrée du flux). Ces photons peuvent être les photons
stellaires aussi bien que les photons du rayonnement de fond, celui-ci
devenant considérable pour X > 3pm. En refroidissant tout ce qui est
S OC F• àX • T ,
m A obs
(1.21)
S oc F • 5X
s A
’obs
M
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susceptible d'être "vu" par le détecteur et en limitant la bande spectrale de
lumière arrivant sur celui-ci, on diminue ce bruit d'un facteur important.
Le bruit parasite de source est le bruit dû aux fluctuations du flux
stellaire causées par les variations des conditions atmosphériques au cours de
l'observation et par les erreurs de guidage. Contrairement au bruit de
détecteur et au bruit de photons, qui sont des bruits additifs, le bruit
parasite est un bruit multiplicatif. Sa valeur absolue est proportionnelle au
flux stellaire, le facteur de proportionalité étant déterminé par les
conditions d'observation. Au sol, il existe des méthodes qui permettent d'en
supprimer une grande partie : méthode de modulation de phase, interféromètre
différentiel à deux sorties (voir Guelachvili et Maillard, 1971; Connes et
Michel, 1975; Maillard, 1973a; Genzel et Sakai, 1976; Chamberlain, 1979). Ce
bruit diminue sensiblement hors de l'atmosphère, sa seule source restant les
erreurs de guidage.
L'analyse est plus simple s 'il y a un type de bruit qui est dominant.
Considérons les divers cas possibles.
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a) Bruit de détecteur :
Dans ce cas, NEP^ = NEPS = NEPq , et on obtient le célèbre gain
multiplex de Fellgett :
Ce gain a été très important au début de la spectroscopie par T. F.
Depuis, avec les détecteurs modernes, dont le bruit est de 3 ordres de
grandeur moindre que dans les années 60, la situation est changée : le bruit
dominant est souvent soit le bruit de photons, soit le bruit parasite de
source.
b) Bruit de photons :
Nous pouvons écrire :
= (M (bruit de détecteur) (1.22)
multiplex,
(1.23)
séquentiel,
où F^ tot est la densité spectrale du flux lumineux (signal + fond) reçu
par le détecteur. Le rapport comparatif est égal à :
r
M 1/2
M
; (bruit de photons) (1.24)
m
En supposant que k = 1, on constate que le gain multiplex disparaît.
c) Bruit parasite :
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Soit AF* la valeur relative des fluctuations du flux stellaire autour
de sa valeur moyenne dans le temps F*. Supposons que dans toutes les
longueurs d'onde le spectre stellaire soit affecté de la même manière :
écart type (F.)
A Fj. =
écart type (F )
A.
(1.25)
Pour l'amplitude du bruit sur le détecteur nous avons :
multiplex,
séquentiel,
NEP OC A F. • F. #ÔX* M
m,S * X m
NEP „ OC AF • F *ÔX
S, S * A.
(1.26)
Le rapport comparatif est égal à :
S
(S/B)
(S/B)
m, S
s,S
M
M •/ M
m
_1
k*/~M
(bruit parasite) (1.27)
et donc nous avons une perte multiplex à la place du gain !
d) Utilisation de mosaïques de détecteurs :
Supposons que nous utilisions une barrette contenant détecteurs.
Une telle barrette peut facilement être installée dans un spectrographe à
réseau tout au long de la dispersion, et le rapport S/B se voit ainsi
augmenté fois quel que soit le type de bruit dominant. Cependant, si
le nombre des éléments spectraux qui contiennent de l'information utile Mg
est inférieur à N^, cela veut dire qu'on n'utilise que ces Mg détecteurs.
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En supposant toujours que Mg = M, nous pouvons écrire pour le rapport
comparatif des méthodes multiplex et multicanaux les expressions suivantes :
ND > M :
Yd = 1 ; bruit de détecteur
YP
J.
J
/k*M
YS
1
k*M ’
bruit de photons (1.28)
bruit parasite de source
ND < M :
Yn = ( ; bruit de détecteur
D
Yp = ^1^ ; bruit de photons (1-29)
1
Ys =
k*/M*ND
bruit parasite de source
Pour le FTS et l’IFP, l'utilisation des mosaïques ne peut être envisagée
que dans le cas où l'on observe des sources étendues ( spectromâtre DO REMI,
voir Cariou, 1983). Pour notre propos nous nous limitons à la spectroscopie
stellaire.
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1.3 Comparaison dans les conditions astronomiques.
En comparant les méthodes séquentielle et multiplex, nous avons toujours
admis que dans les deux cas le type du bruit dominant est le même. Or, dans la
pratique des observations astronomiques les deux techniques doivent être
comparées pour des flux stellaires égaux. On s’aperçoit alors que pour le même
flux stellaire le bruit dominant n'est pas forcément le même pour les
différentes techniques en questions. En conséquence, les conclusions quant aux
performances relatives des techniques sont plus nuancées que celles illustrées
par les expressions (1.22), (1.24) et (1.27) ou (1.28) et (1.29). Nous devons
donc étudier le rapport comparatif y en fonction du flux stellaire.
Dans la première étape nous faisons l’estimation du bruit (NEP) en
fonction de la magnitude stellaire. Cela nous permettra de définir les plages
où tel ou tel bruit est dominant.
Deux applications astrophysiques sont considérées :
(1) la spectroscopie d’une raie. La bande passante du FTS est limitée par un
filtre étroit refroidi dont AX^ = 0.02X. La comparaison avec un spectrographe
à réseau est faite pour un pouvoir de résolution R = 3000 (ôv = 100 km/s).
Nous supposons que l’intervalle spectral utile correspond à Av = 2000 km/s,
et donc M = Mg= 20. Dans le cas du FTS, AX^ correspond à Av = 6000 km/s et
V 60 •
La comparaison avec 1’IPF est faite pour R = 3‘10^ et M = Mg = 50 . Pour
le FTS on utilise le même filtre et Mm= 600.
L’utilisation d’une barrette de détecteurs (Njÿ= 50) n’améliore le rapport
S/B du spectrographe à réseau que d’un facteur^Mg=^2o' .
(2) la spectroscopie dans une bande large : AX = lpm. C'est un cas typique de
la spectroscopie moléculaire. Dans ce cas-là le FTS n'est comparé qu'au
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spectrographe à réseau, l'utilisation d'un IPF étant exclue à cause de son
intervalle spectral libre très limité. Le nombre des éléments spectraux est
égal à M=sMm=Ms = R AX^/X et donc M - 1500 à X = 2.2|im et M - 600 à X =
5pm. Le gain apporté par utilisation d’une barrette de détecteurs est égal à
ND •
On suppose que le spectrographe à réseau et l'IPF sont refroidis à T - 80
K pour supprimer le bruit de rayonnement de fond.
Nous avons analysé deux cas possibles du bruit dominant dans le FTS :
celui du bruit parasite de la source et celui du bruit de photons.
Ci-dessous nous décrivons les formules utilisées et la façon dont on les
a obtenues. Les valeurs numériques des différents paramètres nécessaires pour
les calculs sont données dans le Tableau 1.3.
Pour le signal S nous pouvons écrire :
S = F. *ÔX*S , •ttt (1.30)
X tel
où F^ est la densité spectrale du flux stellaire, q est la transmission total*
de la voie optique (toutes pertes optiques confondues : atmosphère, miroirs,
séparatrices, filtres, erreurs d'alignement) , est la surface collectrice
de télescope . Rappelons que T est le temps d'intégration par élément
spectral.
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Tableau 1.3
Spécifications pour le calcul de bruit
Télescope CFH, diamètre 3.6 m
Surface collectrice, St(n 8*104 cm^
Transmission totale, p 0.20
NEP de détecteur 5-10"16 W/Hz1/2
Moyenne résolution, R 3000
Haute résolution, R 3-104
Bande passante du filtre du FTS :
raie isolée A\f= 0.02X
bande moléculaire lpm
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Bruit de photons de la source
La valeur relative des fluctuations dues au bruit de photons de la source
est égale à :
B
P,source
VT /“n
ph
(1.31)
où P* est la puissance lumineuse venant de l'étoile reçue par le
détecteur :
p*= V AV auir> (1-32>
AX
axd =
f ’
multiplex
séquentiel
(1.33)
et Npk est le nombre de photons correspondant à l'énergie (P*t) :
ph hc/\
(1.34)
On obtient :
NEP
hc >1/2
P,source C v-r) 0-35)
Après avoir substitué les valeurs numériques, nous avons :
m.
D *log NEP = -7 .25 + — log F, + \ log —r c
° P, source 2 6 \o 2 5 X 5
(1.36)
où m* est la magnitude stellaire, et FXo
0m.
est le flux correspondant à m* =
Bruit de photons du rayonnement de fond
Nous pouvons écrire :
NEP
P,fond
f P •1 rond
hc >1/2
\ j (1.37)
où Pfonci est la puissance lumineuse du rayonnement de fond reçue par le
détecteur :
P, , = S ,, e• I. (T
fond det \ fond D
(1.38)
où Sd(|t est la surface du détecteur, Q est l’angle solide sous lequel le
détecteur "voit" le fond chaud, £ est l'émissivité du fond chaud. Les valeurs
numériques ont été prises égales à :
Q = 6.1»10 ^ ster (faisceau f/36, télescope CFH);
_2 o
= 2*10 cm (détecteur de 0.5 mm de diamètre);
£ = 1.
La fonction ï\(Tfond^ est ^a f°ncti°n de Planck :
VTfond> "
1.191*10
, 1.439*10 s
exp l ‘ 1
fond
W
cm •pm*ster
où \ est exprimé en pm et Tfond en °K
On obtient :
,, àx 1/2
NEP„ , , = 4.89*10 • f L.(T, ,) • -r-**- )
P,fond v fond \ ’
(1.39)
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Bruit dû aux fluctuations du signal
Sa valeur est très variable selon les conditions d'observation. Prenons
AF* égal à 0.1% du signal. Nous avons :
NEP_ = 0.001«P.
S *
(1.40)
Après avoir substitué les valeurs numériques, on obtient :
log NEPS = 2.20 + lg FXo + lg A\d - (1.41)
Limite de détection
Si les mesures du spectre sont dominées par le bruit de détecteur ou par
le bruit de rayonnement de fond, le flux stellaire limite s'écrit :
F
X, lim
NEP* R
. •T|*/t *X
tel
(1.42)
où NEP est égal soit à NEPD, soit à NEPp foncj suivant le cas.
Une autre expression doit être utilisée si le bruit dominant est le bruit
de photons de la source. A partir des équations (1.20),(1.30),(1.31) et (1.34)
on obtient :
F
X, lim
hc
’tél •p
R2*AX, 1
x
(1.43)
Cette expression est applicable à condition que AX^ ne soit pas trop
grand afin que l'on puisse remplacer F^ et I^(T) par leurs valeurs moyennes.
Le rapport S/B est défini pour le fond continu du spectre. Afin que la
31
mesure spectroscopique d’une raie soit aisée, le rapport S/B sur le fond
continu doit être assez élevé. Nous l’avons pris égal à 50.
Dans le cas où on est limité par le bruit de signal, la notion de la
magnitude limite n'a pas de sens car le rapport S/B n'en dépend pas. En effet,
pour la technique multiplex (t = TQbs), d'après les équations (1.20), (1.26),
(1.30), (1.32), (1.33) et (1.40) nous avons :
/T
obs
X /T
obs
m, S
M • AF,
m
R AX AF,
et donc nous ne pouvons parler que de la résolution limite
/T
R
obs
m, 1 im
(S/B) AX. AF,
(1-44)
De même, pour la technique séquentielle à 1 détecteur on obtient :
R
S’lim (S/B)2 AX (AF. )‘
T , 1/2
,( . Qbs )
M
(1.45)
où AX est l'intervalle spectral qui doit être étudié.
Application numérique.
Prenons : S/B = 50, AX = 0.007X, AXj-j = 0.02X, X = 2 pm, T = 1 heure et
AFg = 0.1%. On obtient :
*-,11» “ 500 et Rs,lim = 4'10 •
Ces chiffres sont sans commentaires. La suppression du bruit parasite dans la
méthode multiplex est absolument indispensable.
Les magnitudes limites calculées selon les expressions (1.42) ou (1.43),
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sont données dans le Tableau 1.4. Dans le Chapitre 2 ces valeurs théoriques
seront comparées aux valeurs mesurées lors de la première mission
d’observation effectuée au télescope CFH en Novembre 1982.
Le bruit en fonction de la magnitude stellaire, calculé selon les
expressions (1.36), (1.39) et (1.41) est présenté sur les Figures 1.2 et 1.3.
La Fig. 1.2 correspond au cas où les mesures sont perturbées par un bruit
parasite, et la Fig.1.3 correspond au cas où ce bruit est supprimé.
1.5 Conclusions.
L'effet catastrophique des fluctuations parasites de la source sur les
performances de la technique multiplex est bien connu. Limitons donc nos
conclusions finales au cas où ce bruit est supprimé.
Comme nous l'avons souligné au début de ce paragraphe, dans la pratique
pour les flux égaux, le type de bruit dominant est different pour les
différentes techniques. Dans un assez large intervalle de flux stellaires le
FTS est limité par le bruit de photons : ce sont soit les photons de la source
à \ < 3 pm (pour les sources brillantes) soit les photons du fond à \ > 3 pm ;
cela devrait donner un avantage aux méthodes "séquentielles en fréquences".
Cependant, ces dernières sont limitées par le bruit de détecteur, bien que
nous l'aybns pris à un niveau aussi bas que possible, correspondant aux
valeurs des meilleurs détecteurs actuellement fabriqués. En conséquence, les
expressions classiques (1.28) et (1.29) surestiment les avantages des
techniques qui sont "séquentielles en fréquences".
Les conclusions que l’on peut faire sont illustrées par les Figures 1.4-
1.7, où nous avons présenté le rapport comparatif y en fonction de la
magnitude stellaire. Ces figures sont tout à fait parlantes.
Magnitude limite théorique pour les differentes
techniques de la spectroscopie dans 11 IR proche.
Télescope CFH .
Rapport S/B » 50 .
Temps d’observation T^g * l heure .
a) Résolution moyenne (R * 3000)
Technique Limitation FTS Spectrographe à réseau
de détecteur Np» 1 Np- 50
1. Raie isolée, M 20 :
X 1CM1 7.5 7.5 5.9 7.5
X * 5 pm 5.A A.5 3.7 5.A
2. Bande large, AX » 1 pm :
X 2 pm, M * 1500 7.5 7.5 3.5 5.7
X • 5 pm, M » 600 5.A 3.3 1.9 A .0
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b) Haute resolution, R * 3*10 :
Technique Limitation FTS IPF
de détecteur
1. Raie isolée, M » 50 :
X “ 2 pm 5.0 5.0 2.9
X * 5 pm 2.9 2.0 0.8
Bande large, AX * 1 pu :
X » 2 pm, M » 1.5*10 5.0 A .0 -
X * 5 pm, M » 6000 2.9 0.8 -
Note : Les valeurs données dans la colonne "Limitation de détecteur"
correspondent au cas où : 1) le bruit de déteteur mis à part, tous
les autres bruits sont éliminés; 2) le temps d'intégration par
élément spectral.r est égal à Tot)S.
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Elles montrent que le FTS reste une technique supérieure aux techniques
séquentielles à un seul détecteur (spectrographe à réseau et IPF), même à X >
3 pm.
Dans le cas où le FTS est comparé à un spectrographe à réseau muni d'une
barrette de -détecteur, les conclusions doivent être nuancées. En effet,
chacune de ces deux techniques a un domaine où elle est plus performante que
l'autre. Cette situation ambiguë sera changée au profit du spectrographe à
réseau dans un avenir proche dès que le nombre de détecteurs réunis dans une
barrette sera plus élevé (~1000). Le FTS ne sera plus avantageux (ou ex-aequo)
qu'à X = 2 pm pour des études de sources faibles dans une large bande
spectrale.
Application numérique :
1) raie isolée, X = 5 pm (Fig.1.6).
A une résolution moyenne R = 3000, le rapport comparatif
y(FTS/spectrographe à réseau, ND=50, M=20) vaut 0.45 pratiquement pour toutes
les magnitudes stellaires. Donc, pour obtenir le même rapport S/B, avec un
2
FTS, il faut (1/0.45) = 5 fois plus de temps qu'avec un spectrographe +
barrette.
A une haute resolution R = 3*10 , le rapport y (FTS/IPF) vaut 3.2 ; donc
le facteur de temps est de =10 en faveur du FTS. Pourtant, le FTS est limité
par le bruit de photons du fond thermique ce qui n'est pas un cas favorable à
la méthode multiplex : la comparaison classique (voir §1.2) ne tient pas
compte du fait que la technique séquentielle est limitée par le bruit de
détecteur.
2) spectroscopie moléculaire, large bande spectrale, X = 2 pm (Fig.1.7).
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Malgré le nombre élevé des éléments spectraux dans notre exemple (M =
1500), le rapport comparatif y(FTS/spectrographe à réseau, N^=50) n'est égal
qu’à 5.5 à son maximum, c'est-à-dire pour les sources dont la magnitude
stellaire est > 6m. Tout de même, ce résultat nous paraît intéressant : c’est
justement les sources faibles qui nous intéressent à moyenne résolution et
donc cette application astrophysique importante reste encore du domaine du
FTS .
Résumons-nous :
O
1. Résolution moyenne (R - 10J).
Un spectrographe à réseau refroidi et muni d'une barrette de détecteurs
s'avère la technique la plus performante pour X > 3pm.
A X <3 pm, le FTS est soit ex-aequo, soit conserve partiellement
l'avantage multiplex par rapport au spectrographe muni d’une barrette de 50
détecteurs, en particulier pour les sources faibles, mais chaque progrès sur
les performances des détecteurs IR et l'augmentation du nombre de détecteurs
réunis dans une barrette seront au profit du spectrographe à réseau refroidi.
2. Haute résolution (R > 10^).
Sans un télescope à optique active, l’utilisation d’un spectrographe à
réseau est exclue car les conditions atmosphériques (turbulence) limitent sa
puissance de résolution à «3000 par le biais de la fente d'entrée.
L'IPF n'est plus avantageux par rapport au FTS que pour les sources très
brillantes et cela même à X = 5 pm où le FTS est limité par le bruit de
photons du fond thermique. Le nombre des éléments spectraux qu'on peut étudier
avec un IPF est extrêmement limité, M < 50. Là où la comparaison est possible,
le FTS apparaît comme une technique globalement plus performante.
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En outre, le FTS est le seul instrument contemporain qui puisse donner
une très haute résolution spectrale, R~ 10^. Ses performances sont meilleures
à \=2p.m qu’à \=5|j.m où le rayonnement de fond thermique est important et elles
sont meilleures si on limite la bande spectrale.
•12
•13
•14
•15
16
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13
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Fig» 1«2 : Le bruit dominant en fonction de la magnitude
stellaire; le hruit parasite n’est pas supprimé.
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Fig» !-3 : Le bruit déminant en fonction de la magnitude stellaire.
Le bruit parasite est supprimé.
La magnitude limite pour deux valeurs de résolution est
indiquée par les flèches W et ol . Elle correspond ai
cas où les mesures ne sont affectées que par le bruit
de détecteur et où le temps d'intégration" est égal
â =1 heure ( LD limitation de détecteur1') .
Rapportcom aratif
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Magnitude stellaire
Fig.1.4. Rapport comparatif en fonction de la magnitude stellaire.
Télescope CFH. Spectroscooie d'une raie, bande spectrale
étroite, âX, correspond à av = 2000 Km/s pour R=3000 et
à AU = 500 Km/s pour R = 3.10*4.
Le spectrographea réseau est muni d'une barrette de 50
détecteurs, dont 20 seulement sont utilisés, M = 20,
Rapportcom aratif
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Magnitude stellaire
Fig- 1-5 Rapport comparatif en fonction de la magnitude stellaire.
Télescope CFH. Spectroscopie moléculaire : large bande
spectrale, ù0\= îpm.
Résolution R = 3.1q3.
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Fig, lt6 ; Rapport comparatif en absence du bruit parasite.
Spectroscopie d'une raie ;
L'intervalle spectral utile correspond à Av = 2000 km/s
(donc A'X/'À = 0.007) à la résolution R = 3000 et
à /\V= 500 km/s à R = 3*10^.
La bande spectrale du FTS est limitée par un filtre refroidi
dont a'A^/'A = 0.02.
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Fig. 1.7 Rapport comparatif y en absence du bruit parasite.
Spectroscopie dans une large bande spectrale, = lj
La comparaison est faite seulement à une résolution
moyenne, R = 3000.
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Chapitre 2 : SPECTROMETRIE PAR T.F. AU TELESCOPE CFH.
2.1 Description générale du spectromètre. Ses avantages par rapport à
1'interféromètre de Michelson.
Le spectromètre d’Hawaï construit par J.P. Maillard et G. Michel à
l’Observatoire de Meudon est un des spectromètres IR astronomiques les plus
perfectionnés. A la différence des spectromètres par T.F. de la génération
précédente, qui travaillaient au foyer coudé, le spectromètre du télescope CFH
est installé au foyer Cassegrain. Cela permet de gagner environ un facteur 2
en flux stellaire (Maillard et Michel, 1982). La différence de marche optique
peut atteindre 60 cm, sa résolution maximum est donc de 0.0083 cm“^ soit un
, 5 %
pouvoir de resolution R = 4 • 10 a 2 pm. Comparée au potentiel de la
spectroscopie par T.F., cette résolution doit être considérée comme modeste,
mais elle représente une limite raisonnable, compte tenu du rapport S/B que
l’on peut obtenir pour les objets astronomiques même les plus brillants. Cette
limitation volontaire permet par ailleurs d’alléger l'instrument et de
diminuer ses dimensions qui restent tout de même considérables (environ 2m x
0.8 m).
Les détecteurs installés actuellement (InSb) définissent le domaine
spectral de l’appareil, celui-ci s’étend de 1 à 5 pm. Signalons que la haute
qualité de l’asservissement des mouvements mécaniques rend possible les
observations spectroscopiques dans le domaine visible.
Le schéma optique choisi pour ce FTS est celui de 1'interféromètre
différentiel à 2 entrées et 2 sorties. Voyons quels sont les avantages d’un
tel choix.
Dans 1’interféromètre de Michelson (Fig.1.1) un des deux faisceaux de
l’interférence est renvoyé vers la source. La moitié de la lumière est donc
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perdue. Cette perte peut être évitée, si dans chaque bras de l'interfâromètre
le faisceau venant de la source et celui réfléchi par le miroir sont séparés.
L'interféromètre possède maintenant deux sorties où sont installés deux
détecteurs et D2 (Fig* 3-la). D’après les expressions (1.10) et (1.11), les
signaux électriques U-^ et U2 observés aux sorties des détecteurs seront
proportionnels à :
00 00
K OC — •(/ F(cr)«da + / F(a)* cos(2-n:aA)* do) (2.1)
U2 00 y •(/ F(a)«da - / F(a)*cos(2n:aA)*da)
o o
(2.2)
La différence Ü-^- U2 s’écrit :
U - U2 OC / F(o)*cos(2iîoA)‘da (2.3)
Le gain en amplitude de 1’interférogramme par rapport à 1’interféromètre
de Michelson à voie unique est d’un facteur 2 . Si l'on suppose que les
fluctuations parasites de la source sont négligeables, le gain en rapport S/B
est égal à /2~ . Que le bruit dominant soit le bruit de photons ou le bruit du
détecteur, le résultat reste le même, mais nous supposons que l'amplitude de
bruit est identique pour chacune des voies.
Si les fluctuations parasites sont importantes, le gain devient plus
élevé car dans 1 ' interféromètre à deux sorties ces fluctuations peuvent être
compensées d’une façon précise. Pour ce faire, on doit mesurer la quantité
(u1-u2)/(u1+u2).
En effet, on peut décomposer la densité du flux instantanée F(o) de la
façon suivante :
source
détecteur 2
Fig. 2.1 Schéma d'un interféromètre à 2 sorties.
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F(a) = F(a) • ( 1 + AF( t) ) (2.4)
où F(a) est la densité du flux moyenne dans le temps, et AF(t) est sa
variation normalisée (quantité instantannée) qui ne dépend pas de a. On
obtient :
U - U2 / F(a)•cos(2noA)•do 1 + A F( t )
O
= " — — " — •
oo
U - U2 / F(a)*da 1 + AF(t)
o
(2.5)
Par conséquent, 1 *interféromètre à deux sorties est protégé contre le
bruit parasite de la source et c'est un point à souligner.
L * interféromètre possède un plan de symétrie, désigné AA sur la Fig.
3-la. Donc, à côté de ses deux sorties il possède évidemment deux entrées
(voir la Fig. 3-lb). La deuxième entrée permet de mesurer simultanément le
rayonnement du fond et de le soustraire automatiquement. Cependant, cet
avantage n'est appréciable que pour \ > 3 pm où le fond du rayonnement
thermique devient important et ses mesures sont indispensables.
Illustrons ce qui a été dit, en comparant les rapports S/B de
1'interféromètre à 2 entrées et 2 sorties (2e2s) et de 1'interféromètre de
Michelson à voie unique (IM1). On suppose, pour simplifier, que les
interféromètres sont parfaits et le bruit parasite est négligeable.
Considérons d'abord le cas où le flux émis par le fond (ciel,
télescope, optique) est comparable à celui de la source étudiée. C'est
souvent le cas à \ > 3 pm.
Interféromètre IM1 : A noter que dans les longueurs d'ondes \ > 3 pm
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Telescope beam
Fig.2,2 Schéma optique du spectromètre par T.F. du télescope
CFH (d'après xMaillard et Michel", 1982)
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1’interféromètre INI possède 2 entrées. En effet, le rayonnement thermique
émis par la sortie "détecteur", lui aussi participe à l’interférence et
contribue au signal mesuré par le détecteur.
Soit <£-j_ (resp. $2) le flux correspondant au fond à l’entrée 1 (resp.
à l’entrée 2). Le signal U à la sortie du détecteur est proportionnel à :
où F* est le flux stellaire, x est le temps d’intégration et le
En général, ^ $2* P°ur soustraire le signal dû au fond, le temps
d'observation Tobg doit être divisé en deux parties : pendant une partie
la mesure est faite avec la source étudiée à l’entrée de l'IMl, l'autre
partie étant consacrée uniquement à la mesure du fond.
Désignons par U(l) et U(2) les signaux correspondant aux deux parties
où f = ^/Tobs est la fraction du temps Tobs pendant laquelle la
source est à l'entrée de l’IMl.
Le signal utile est proportionnel à :
U OC - • ($ + F*- (2.6)
facteur 1/2 tient compte du fait que la moitié du signal d'interférence
est envoyée vers la source.
U(1)CC | • C®1+ F*-®2).f.Tobs
U(2)CC \ • (V P*-«2).(l-f)-Tob8
(2.7)
S
IMl
CC U(l)*(l-f) - U(2)•f OC (2.8)
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Les valeurs du bruit sont proportionnelles à
B ( 1 ) CC NEP*/ f • T _
obs
B(2) OC NEP*/(1-f ) •T
(2.9)
obs
Nous supposons que NEP ne dépend pas du flux stellaire. Donc, le
bruit dominant est soit le bruit du fond, soit le bruit de détecteur.
Pour le bruit qui accompagne le signal utile Sjj^, on peut écrire
l'expression suivante :
BT«, = + [B(2)• f ] OC NEP/T , -f.(l-f) ; (2.10)
IM1 obs
Et le rapport S/B vaut :
. F.* /T . *f*(l-f)
<S/B>IM1 « J • NEP^ (2.11)
On montre facilement que ce rapport est maximal si f = 1/2.
Interféromètre 2e2s : En théorie, l’avantage de cet interféromètre
est de pouvoir mesurer la contribution du fond de telle sorte que le
spectre stellaire soit mesuré pendant la totalité du temps T0^s.
En effet, nous pouvons mesurer pendant la moitié du temps TQ^g
(f = 1/2) avec la source à l’entrée 1 et pendant l’autre moitié avec la
source à l’entrée 2. On obtient :
s(i) = Uj - u2 ce (®x+ f*-*2). —5.
T (2.12)
S(2) = Ux - U2 OC (®t- F*- $2).
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Le signal utile est proportionnel à :
S2e2s= S(1) - S( 2) ce F • T* obs
Le bruit qui l'accompagne est égal à :
Bn „ = [B2C 1 ) + B2(2) ]1 ^2 OC- NEP-/2T , ;
2e2s obs
Et le rapport S/B vaut :
(S/B)2e2sCC
F */T
* obs
NEP-/2
Pour le rapport comparatif y on obtient :
y (2e2s/IM1) = —— • £
/2 /f-(l-f)
et si f = 1/2, nous avons :
y(2e2s) = ——
/2
Rappelons que le facteur 4 est dû au fait que dans l'IMl 1)
du flux stellaire est toujours renvoyée vers la source ; et 2)
du flux stellaire n'est assurée que pendant la moitié
d'observation T0^g.
Considérons maintenans le cas où le rayonnement du
négligeable. Nous avons alors : ^ = $2 = f = 1 •
(2.13)
(2.14)
(2.15)
(2.16)
(2.17)
la moitié
la mesure
du temps
fond est
Le signal util« et le bruit de mesure pour 1* interféromètre IM1 sont
proportionnels à :
(2.18)
B
Alors que pour 1'interféromètre 2e2s ces quotités sont données par les
expressions (2.13) et (2.14).
Ainsi pour le rapport comparatif y on obtient :
y(2e2s/IMl) = /2 (2.19)
Ce dernier gain est toujours assuré pourvu que le bruit ait la même
valeur pour l'IMl et pour chaque voie de 1Tinterféromètre 2e2s. Par
contre, le gain à \ > 3 pm est très difficile à atteindre et sa valeur de
Le schéma optique du spectromètre du télescope CFH est donné sur la
Fig.3.2. Une brève description peut être trouvée dans les communications
de Maillard et Michel, 1981 ; Michel et Maillard, 1981 ; Maillard et Dyck,
1982. L’interféromètre comporte 3 paires de séparatrices (0.4 - 0.8 pm,
0.8 - 2.5 (im et 3 - 5 (im) , plusieurs filtres refroidis à la température de
l’azote liquide et une source blanche de contrôle. L’ouverture des
diaphragmes d’entrées est variable de 1 à 25 sec d'arc sur le ciel.
Mis à part 1’interféromètre principal, le FTS contient
1'interféromètre de contrôle dont la source est un laser He-Ne (\=6330 A).
Son faisceau est injecté dans une des entrées et suit presque le même
parcours que le faisceau du signal, en fournissant un signal d'erreur, qui
2/2 doit être considérée comme théorique.
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est analysé par le système électronique d'asservissement. La différence de
marche pour chaque pas est maintenue constante avec une précision
meilleure que 50 Â (G. Michel, communication privée). Pour plus de
détails le lecteur peut consulter les articles J. Connes et al., 1970;
Guelachvili et Maillard, 1971; P. Connes et Michel, 1975, ainsi que
l’article de Davis et al., 1980, contenant une description très détaillée
du FTS de l'Université d'Arizona dont le système d'asservissement a
beaucoup de points communs avec celui d’Hawaï.
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2.2 Initialisation de 1*interférogramme.
Le contrôle et les commandes du FTS se font à partir d'une console
connectée au miniordinateur HP-21 qui gère l’instrument. Certaines commandes
(changement de l'ouverture des entrées, des filtres, des séparatrices)
s’effectuent à partir d'un tiroir électronique. Ce dernier ainsi que la
console du HP-21, sont installés dans la salle de contrôle du télescope. Après
avoir choisi la configuration optique du FTS (ouverture, filtre, séparatrice),
il faut introduire dans la mémoire du miniordinateur les paramètres de
1'interférogramme, à savoir : le pas d’échantillonnage P, l'amplitude de
modulation Q, le temps d'intégration par point T^, le nombre des points de
1'interférogramme Np et le nombre des interférogrammes à acquérir .
Le pas P : Les déplacements du miroir mobile se font pas à pas : celui-ci
s'arrête à chaque point pendant le temps Tp durant lequel on acquiert la
mesure de l'interférogramme. Ensuite, le miroir "saute" au point suivant. Le
correspondant à
pas h ce mouvement doit satisfaire le théorème d'échantillonnage dans sa
forme générale (J. Connes, 1966) :
Désignons respectivement par am et le plus petit et le plus grand
nombre d'onde du spectre. Ils sont déterminés par le filtre utilisé. Soit Aa =
aM ‘ am* Désignons par Ent(x) la partie entière de la variable x. Nous avons :
h <
1
2»Aa
(2.13)
où Ag' =
M
Ent(aVf/Ao)
M
Pour des raisons techniques,
toujours exprimé en unités (^iaser
dans le FTS du télescope CFH le pas est
/8) = 0.0791 pm. Désignons le pas exprimé
ainsi par P :
h
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P (2.14)
Le pas P est toujours un nombre entier.
L'amplitude de modulation Q : La modulation de la différence de marche est
introduite par les oscillations du miroir secondaire de 1’oeil-de-chat
immobile. Sa fréquence est de 330 Hz. Quant à son amplitude Q, elle dépend de
la longueur d’onde moyenne \ du rayonnement étudié, à savoir : Q = \/2. Dans
ce cas l’amplitude du signal modulé a son maximum (Maillard, 1973). Comme la
valeur de P, la valeur de Q est exprimé en unités (^iaser/8).
Dans le Tableau 2.1 nous avons donné les valeurs de P et de Q pour les
principaux filtres, utilisés au FTS du télescope CFH.
Le nombre total des points à acquérir : Nous pouvons écrire :
Puisque la différence de marche maximale Amax est liée au pouvoir de
A
N
max
(2.15)
résolution souhaité R = = a*2A , nous pouvons écrire :
6a max
N
R
(2.16)
où a est le nombre d’onde moyen de l’intervalle spectral étudié.
Pour la même résolution le nombre des points Np est d’autant plus grand
que le nombre d’onde a est plus grand et que la bande spectrale du rayonnement
admis est plus large (et donc le pas P plus petit).
Le nombre indiqué au rainiordinateur sera converti par le logiciel à un
nombre multiple de 256.
Tableau 2.1
Paramètres d'initialisation de 11interférogramme P et Q,
la bande spectrale et la transmission pour les
filtres standards utilisés au télescope CFH.
Filtre P Q Bande spectrale
(cm-1)
Transmission
maximum
1 - 2.5 pm 4 8-12 4000 - 10000 0.92
J 4 8 7000 - 9000 0.65
H 16 10 5500 - 7300 0.73
K 16 14 4150 - 5060 0.65
L' 32 26 2300 - 3150 0.80
M 48 30 1900 - 2300 0.70
Notes :
1) P = pas d'échantillonnage;
Q = amplitude de modulation ;
2) P et Q sont les valeurs exprimées en unités (^iaser/8) = 0.0791 pm ;
3) La bande spectrale est définie au niveau où la transmission est de 10%
environ .
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Le temps d' intégration par point Tp : Soit Tgg le temps total d'intégration
nécessaire pour obtenir le rapport S/B convenable.
Nous pouvons choisir d'acquérir un seul interf érogramme. Dans ce cas le
temps par point vaut Tp = Tgg/Np. Cependant, il faut tenir compte des
conditions toujours hasardeuses des observations astronomiques : une panne de
télescope, du FTS ou bien simplement des nuages peuvent survenir à chaque
instant. Ainsi la partie d'un interférogramme déjà acquise avant
l'interruption ne servira que pour les spectres à une résolution moindre que
celle prévue. En effet, il n'est pas toujours possible et raisonnable de
recommencer les mesures de 11 interférogramme à l'endroit où elles ont été
interrompues. Par contre, moyenner plusieurs interférogrammes pris avant et
après une pose involontaire ne pose aucun problème. Donc, si le temps Tgg est
long, il est préférable, à notre avis, d'obtenir' plusieurs interférogrammes.
Défini d'une façon empirique, l'optimum pour le temps , pendant lequel on
acquiert un interférogramme, est de l'ordre de ^ m’inoVes.
De la même manière, c'est-à-dire pour des raisons techniques, le temps T
est multiple de 10 ms et il ne doit pas être plus court que 20 ms (voir Michel
et Maillard, 1981).
La dernière remarque concerne les observations à haute résolution au cas
où 0^ et l'intervalle spectral Aa sont élevés. Le pas P est alors petit, Amax
est grand et par conséquent, le nombre de points à acquérir Np est très elevé.
Puisque Tp > 20 ms, il se peut que le temps T-^ = Tp Np nécessaire pour obtenir
un interférogramme soit plus grand que le temps Tgg, défini par le rapport
S/B. Cela doit être pris en compte quand on établit le planning de la nuit.
Application numérique :
Nous voulons obtenir le spectre de la raie B^ de l'hydrogène (\ = 2.17 pm
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ou a = 4617.9 cm ^) à une resolution R = 3*10^ (ôv = 10 km/s).
La magnitude de l'étoile à X. = 2.2 |im est de 2m.
Le rapport S/B désiré est 50.
On utilise un filtre K du système de Johnson, dont la bande passante et de 2.0
à 2.4 (im.
Le bruit dominant dans ce cas est le bruit de photons de la source. Le
temps d'intégration nécessaire est calculé donc à l'aide de l'expression
(1.43). On obtient : Tgg = 1 heure.
La différence de marche maximale est égale à :
A
max
1
2»ôo
3.25 cm
On trouve P = 32 (voir le tableau 3.1) et Np = 12835. Le logiciel le
prendra égal à Np = 13056 = (51*256).
Pour que le temps d'acquisition d’un interférogramme soit de 10 min, on
doit prendre = 6*10^ ms/13056 53 50 ms. Le nombre total des interférogrammes
à acquérir est 6.
2.3 Traitement de données.
Au Centre de calcul d'Orsay (CIRCE) il existe un logiciel complet destiné
au traitement des données de la spectroscopie par T.F. Ce logiciel a été mis
au point par H. Delouis dans les années 70. Il permet la T.F. d'un
interférogramme, la recherche des raies et leurs mesures, etc. Le spectre est
fourni directement sur papier. Les interférogrammes en provenance du télescope
CFH peuvent être traités à l'aide de ce logiciel. Cependant, nous avons trouvé
intéressant de développer un nouveau logiciel pour l'ordinateur VAX-11/780 de
l'Observatoire de Meudon. Plusieurs raisons ont conduit à cette décision :
- l'existence sur le VAX d'un logiciel élaboré spécialement pour le
traitement des spectres astronomiques en mode interactif avec
utilisation d'une console graphique : logicel STII (Système de
Traitement d'images en Interactif). Sa bibliothèque de programmes en
expansion constante permet toutes les opérations mathématiques de base
dont on a besoin pour le traitement des spectres en astronomie.
- l'ordinateur VAX possédant une mémoire virtuelle est particulièrement
avantageux pour les traitements des gros fichiers ;
- en cas de difficulté la proximité du VAX assure une aide rapide par un
personnel qualifié ;
Etant donné qu'il s'agissait de traiter les tout premiers spectres
stellaires obtenus à l'aide du FTS, il a fallu prévoir des tests pour chaque
interférogramme individuel. Lors de la mission de novembre 1982 le nombre des
fichiers retenus était d'une soixantaine. Le traitement au CIRCE d'un tel
nombre de fichiers d'une qualité a priori inconnue aurait
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pris un temps considérable, la partie la plus lente de la chaîne étant les
tracés des spectres. Par contre, l'utilisation d'une console graphique munie
d'un dispositif de hard-copy devait évidemment accélérer le traitement de
façon spectaculaire.
L'expérience acquise par nous pendant le développement du logiciel
destiné à l'étude des variations rapides dans les spectres d'étoiles Be (voir
Annexe) a montré que la programmation au VAX est très rapide. En effet, après
avoir pris la décision de développer ce logiciel au VAX, nous avons visualisé
le premier spectre en une demi-journée de travail. Une dizaine de jours
seulement ont été nécessaires pour que tous les fichiers soient vérifiés.
L'information concernant les erreurs détectées dans ces interférogrammes a
permis sans retard de localiser leur source et de faire les corrections
nécessaires dans le logiciel de prétraitement de Hawaï. Nous insistons
beaucoup sur le facteur de temps de traitement qui peut souvent jouer une rôle
décisif dans la recherche scientifique. A notre avis, le nouveau logiciel
installé au VAX a prouvé son efficacité, sa rapidité et sa raison d'être.
Le logiciel contient les programmes suivants :
- Lecture de la bande magnétique contenant les interférogrammes, la
transformation des fichiers HP en format VAX et leur stockage sur le disque.
Le programme HPFTSQ lit les interférogrammes bruts enregistrés pendant la
nuit; le programme HPFTS1 lit les interférogrammes qui ont été prétraités à
Hawaï de telle sorte que le début de 1'interférogramme corresponde à la
différence de marche zéro. Ces programmes sont des versions d'un code qui a
été mis à notre disposition par B. Dagostinoz.
- T.F. des interférogrammes, réalisée par les programmes SPE*, où l'étoile *
désigné le nombre des points à transformer exprimé en K : par exemple SPE8
calcule un spectre contenant 8192 points. On utilise un sous-programme de T.F.
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rapide (FFT) de la bibliothèque du CERN. Le spectre calculé est transformé en
format de STII/Integer*4 et peut être visualisé sur une console graphique à
l’aide du programme BDGRAF4/STII. L’axe des abscisses est gradué directement
en cm"^ (nombre d’onde). Notre expérience s'étend jusqu’à la T.F. de 128 K
points. Si nécessaire, l'augmentation du nombre de points ne pose aucun
problème majeur. Le temps de calcul (temps entre l'appel du sous-programme de
T. F. et le retour au programme principal) est en moyenne d'environ 0.8 s pour
SPE4, 1.8 s pour SPE8, 4 s pour SPE16, 9 s pour SPE32 et 25 s pour SPE64.
- Calcul du rapport S/B effectué par le programme SNF. Le bruit B est estimé
comme étant l’écart standard des points pris dans une partie du spectre hors
de la bande de transmission du filtre utilisé. Quant au signal S, sa valeur
est égale à la valeur moyenne du fond continu. Les intervalles spectraux
nécessaires pour les calculs du fond continu sont soit donnés en interactif,
soit définis par défaut.
- La moyenne des interférogrammes est calculé par le programme AVEF. Il
tient compte de la longueur de 1'interférogramme (elle n'est pas forcément
toujours la même) et, en option, de son rapport S/B (on calcule alors une
moyenne pondérée). Dans le dernier cas, les poids respectifs P^ de chaque
interférogramme sont établis à partir de leurs rapports S/B de la manière
suivante :
(S/B)*
P- ô (2.17)
(S/B)*
où l'indice "i” se réfère à 1'interférogramme en question et l'indice ”0"
correspond à un interférogramme de référence, par exemple, celui qui a le plus
grand rapport S/B. Si l'on calcule une moyenne pondérée, le gain en rapport
S/B peut atteindre 20% (voir les Tableaux 2.3 - 2.4 où sont donnés les
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résultats d'observation pour a Léo et y Cas).
On peut également calculer à l'aide du programme AVE S un spectre
moyen à partir des spectres de même résolution.
- Découpage d'un spectre qui permet de séparer une région d'intérêt
spécial. Si par exemple on est intéressé par une seule raie, il est
préférable de ne travailler qu'avec une petite fraction du spectre. Le
coût de calcul sera ainsi sensiblement diminué. Le programme NORF qui fait
le découpage en même temps effectue une normalisation par rapport au fond
continu. Celui-ci est déterminé par la méthode des moindres carrés dans
les intervalles indiqués en interactif ou par défaut.
- Pour supprimer les absorption telluriques on peut diviser le spectre
de la source étudiée sur un spectre d'une source de référence à l'aide du
programme DIVIF. Pour les absorptions telluriques non saturées, ce
programme permet de tenir compte de la différence éventuelle des masses
d'air auxquelles les sources ont été observées.
- On peut suréchantillonner les spectres, en calculant les points
interpollés à l'aide du programme P5S. Ce programme utilise un algorithme
de H. Delouis adapté pour le VAX-11/780 par J.Chauville (Observatoire de
Meudon). Il fait une convolution du spectre par une fonction d'appareil
avec ou sans apodisation. Une autre possibilité pour suréchantillonner le
spectre est d'appliquer à 1’interférogramme une T.F. à un nombre de points
considérablement plus élevé que le nombre des points de 1'interférogramme.
- Les largeurs équivalentes des raies sont mesurées à l'aide du
programme EW. les données sont exprimées en cm-^ et en Angstroms.
- La fraction du spectre découpée par le programme NORF peut être tracée
à l'aide des programmes GRAFAB et GRAFEM, le premier étant adopté pour les
spectres dont la raie est en absorption et le deuxième pour ceux dont les
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émission.
A cette liste s'ajoute toute la bibliothèque des programmes de STII
(division des spectres l'un sur l’autre, soustraction, calcul des largeurs
équivalentes par une gaussienne, etc.)*
Un schéma possible de traitement dans le cas d’une étoile, pour laquelle
3 interférogrammes ont été enregistrés, est montré sur la Fig. 2.3. Le
programme de lecture HPFT1 crée 3 fichiers contenant les interférogrammes de
l’étoile "Al.FTS", "A2.FTS" et "A3.FTS". On calcule le spectre à une
résolution moyenne pour chaque interférogramme : les fichiers "Al.STI”,
"A2.STI" et "A3.STI". La visualisation sur une console graphique permet de
vérifier si la forme des spectres a une allure normale. Bien entendu, une
expérience minimum doit être acquise pour détecter les erreurs typiques dues
par exemple à une différence de marche mal déterminée, à une mauvaise phase ou
à un puise parasite.
Ensuite, on détermine le rapport S/B pour les spectres calculés et on
fait le tri des interférogrammes ayant de faibles rapports S/B ou contenant
des erreurs. A partir des rapports S/B on établit les poids respectifs de
chaque interférogramme donnés par l’expression (2.17).
Ensuite, on obtient un interférogramme moyenné "A.FTS" et on calcule le
spectre à haute résolution qui dans notre exemple contient 32 K points.
Normalement, le traitement complet pour une raie prend en tout environ 2
ou 3 heures y compris les tracés.
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2.3 : Schéma de traitement des interférogrammes
l'ordinateur VAX-11/780.
à
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2.4 Performances mesurées (Novembre 1982).
Les observations ont été faites du 24 au 27 novembre 1982. Quelques
pannes de téléscope et du FTS ont réduit le temps disponible. De plus, nous
avons été contraints de faire les mesures avec un seul détecteur. En
conséquence, les spectres d'une bonne qualité n'ont été obtenus que pour les
sources les plus brillantes : la Lune, a Léo et y Cas.
Les tests prévus au mois de mars 1982 n'ont pas pu être faits à cause du
mauvais temps. Il est donc normal que les difficultés qu'on rencontre toujours
pendant la mise en opération d'un instrument nouveau se soient manifestées
lors de la mission de novembre. Cela étant dit, notre évaluation de
l’instrument FTS est plutôt très favorable et les spectres présentés dans
cette Thèse sont assez parlants quant aux résultats astrophysiques qui peuvent
être obtenus à l'aide de cet instrument.
Introduisons un paramètre de qualité qui permettra de comparer les
performances théoriques et celles mesurées.
Le rapport S/B est égal à :
S
B
F. «X
A.
R
,,#/t'
tel NEP
(2.18)
Rappelons que F^ est la densité du flux stellaire, Sj.^ est la surface
collectrice du télescope, r\ est la transmission totale de la voie optique; NEP
se réfère au bruit de mesure et i est le temps d'intégration par élément
spectral (pour un FTS T = T0bs)*
Soit Q facteur de qualité, défini par l'expression suivante :
(2.19)
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Nous pouvons comparer le facteur de qualité Q théorique, qu'on peut
calculer à partir des courbes de la Figure 1.3, au facteur de qualité mesuré,
Qmes» 9ui est égal à :
q 1
Q = f-1 • - • F. S , •/? (2.20)
xmes vB;mes R \ tel
Les magnitudes V, I, J, H, K des étoiles observées en Novembre 1982 et
leurs types spectraux se trouvent dans le Tableau 2.2. Les valeurs mesurées du
rapport S/B, ainsi que les conditions dans lesquelles ces spectres ont été
obtenus, sont données dans les Tableaux 2.3 - 2.5.
Le facteur de qualité Qmes pour les étoiles, dont le flux est constant,
vaut :
a Léo
-13
3.6*10 W/Hz1^2» filtre 1 ~2*5 >
-13
e Per 2.S-10 y "" "" y
-13
a Peg 3-8*10 - " - , filtre K ;
La valeur moyenne pour a Léo et £ Per, qui ont été observées avec le même
filtre, est égale à : Qmes = 3-2*10 W/Hz*^. Cette valeur est beaucoup
plus grande que la valeur calculée dans notre étude de comparaison de la
Chapitre 1 et qui est égal à =3.10” W/Hzpour une étoile de 1.6m (bruit
de photons de source pour un filtre large 1-2.5 |im). Le rapport vaut Qmes^
= iOO.
Malheureusement, nous ne disposons pas de mesures de NEP du détecteur, et
donc nous ne pouvons pas discerner NEP et T). Trois hypothèses sont possibles :
(1) bruit de détecteur trop élevé; (2) mauvais alignement optique du FTS et/ou
du détecteur; (3) niveau élevé du bruit parasite de source, le FTS ayant
fonctionné en mode "2 entrées et 1 sortie" .
Il se peut aussi que toutes les trois causes ont été présentes.
L'étoile a Peg a été observée avec un filtre K. La valeur de Qmeg dans ce
cas est pratiquement la même que celles mesurées pour a Léo et e Per avec un
filtre large. Pourtant, si le bruit dominant avait été celui de photons de
source, on aurait dû remarquer une différence des valeurs Qmes* Cela prouve
que le bruit réel a été plus élevé.
De nouvelles observations en mode normal, c'est-à-dire, "2 entrées et 2
sorties", ainsi que les mesures du NEP des détecteurs permettront de préciser
les causes de la différence importante entre la valeur de Q théorique et la
valeur mesurée en novembre 1982. Le facteur d'amélioration que l'on peut
apporter est difficile à chiffrer, surtout si les fluctuations parasites du
signal ont effectivement été présentes en Novembre 1982. Tout de même, on peut
espérer que Q puisse être augmenté au moins d'un facteur 2.0.
Données de la photomètrie pour les étoiles observées.
Tableau 2.2
I. Etoiles de la séquence principale ; II. Etoiles Be classiques ;
III. Etoile Ae/Be de Herbig ; IV. Autres étoiles.
Etoile BS
—
Classe Sp. V I j H K Réf.
I.
a Léo 3982 B7V 1.35 1.47 1.55 _ 1.62 1
e Per 1220 B0.5V 2.89 3.14 3.36 - 3.55 1
II.
y Cas 264 BOHI-IVe 2.39 2.40 2.47 - 2.20 1
P CMi
III.
2845 B8Ve 2.89 2.96 3.06 3.06 1
AB Aur
IV.
— AOep 7.0 _ ' 5.21 4.30 2
a Peg 8781 B9.5111 2.48 2.50 2.52 2.54 1
Notes :
1) BS = catalogue "Bright stars'*, Hoffleit, D. , 1982 ;
2) Références : (1) Johnson, H.L. et al., 1969 : Comm. L.P.L.,n° 63, 99
(2) Allen, D., 1973 : M.N.R.A.S., 161, 145.
Tableau 2.3
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Rapport S/B pour les observations de g Léo.
Date : 26/27 Novembre 1982
Résolution : d.O cm--*-
Filtre : 1 - 2.5 pm
n° du T.
int
S/B Poids
spectre (min) 1.04 pm 1.25 pm 2.08 pm
1 5.3 3 4 3 2
2 5.3 12 14 8 19
3 5.3 15 19 10 35
4 5.3 25 28 17 77
5 8.0 31 35 21 120
6 8.0 28 32 20 100
7 5.3 20 23 14 52
A = 35 46 53 32 -
B = 35 53 61 37 -
Notes :
1) Pour le calcul du rapport S/B, le signal S est défini la valeur moyenne
du fond continu aux environs de la longueur d'onde indiquée, et le
bruit B est défini comme l’écart type du bruit mesuré en dehors de la
zone de transmission du filtre.
2) Les poids sont pris égaux à :
P. = 100» ( S/B)^ / (S/B)jr , où (S/B) se rapporte à 1.25 pm.
3) Le spectre n°l n'est pas utilisé à cause du faible rapport S/B.
4) Le spectre A est la moyenne de six spectres sans pondération.
Le spectre B est la moyenne pondérée de six spectres.
Tableau 2.4
Rapport S/B pour les observations de y Cas.
Date :
spectres n° 1-5 : 27/28 Novembre 1982
spectre n° 6 : 28/29 Novembre 1982.
Résolution : 1.0 cm-'*"
Filtre : 1 - 2.5 pm .
n° du Tint S/B Poids
spectre (min) 1.04 pm 1.25 pm 2.08 pm
1 5.3 14 18 13
1
100
2
••
13 17 13 90
3
••
12 16 12 80
4 14 17 13 90
5
••
14 18 14 100
6
••
10 12 9 45
A = 30 26 34 25
1
B
»
32 42 31 -
Note : Les poids des spectres sont calculés par rapport au spectre n°l.
Les autres notes sont les mêmes que pour le Tableau 2.3.
Résultats d’observation pour d’autres étoiles.
Tableau 2.5
Etoile Résolution
(cm"1)
T.iint
(min)
S/B
1.04 pm 1.25 pm 2.08pm
AB Aur 2.2 14 2 4 8
e Per 2.2 30 20 26 17
p CMi 4.0 12 12 14 9
a Peg •i .0 27 - - 13
Note :
1) Les observations de a Peg ont été faites avec un filtre K de Johnson,
un filtre large 1 - 2.5 pm a été utilisé pour toutes autres étoiles du
Tableau.
2) Les résultats sont donnés pour les spectres moyens.
Chapitre 3 : SPECTROSCOPIE PAR TF D’ETOILES B
3.1 Travaux antérieurs.
Les observations spectroscopiques d'étoiles de type spectral B dans l’IR
proche (XX 1-5 pm), explorant une bande spectrale assez large, se limitaient
jusqu'ici à nombre restreint de publications : nous en avons compté quatre,
"k
toutes les quatre concernant des étoiles Be . En voici un bref résumé :
Auteurs Domaine spectral Résolution Etoile
Meisel, 1971 1.03 - 1.20 pm ~1 .2 cm-^ Y Cas
» .. ••
C Tau
Maillard, 1973b 1 - 2.5 pm 5 cm"^ y Cas
..
1.09-1.11 pm 2 cm-1
-•
Campbell and Thompson, 1977 0.8 - 2.5 pm 5 cm ^ Y Cas
Smith et al., 1981 1.5 - 3.4 pm 1.5 cm”* C Tau
Toutes les raies dans le spectre de y Cas ont été observées en émission.
Le spectre de Ç Tau montre plus de diversité : émission dans la raie Ba X 4.05
pm et dans les raies élevées de la série de Humphreys aux alentours de X = 4
pm (il s'agit des raies 6-10 et 6-11 et des raies 6-13 jusqu’à 6-20),
absorption dans les raies élevées de la série de Brackett aux alentours de X =
1.6 pm, observées de B-^q jusqu'à B25.
Dans deux cas, les profils des raies ont été résolus (Meisel, 1971 et
Nous n'avons pas pris en compte les études, consacrées à une seule
raie, celle de Hel X10830 A (e.g. Meisel et al.,1982; Zirin, 1982)
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Maillard, 1973b) : il s'agissait des raies X.10938 A et Hel \10830 A. Meisel
a conclu que les profils de ces raies témoignent de mouvements du gaz dans
l'enveloppe : il parle d'une rotation, mais aussi d'une expansion.
Dans tous les autres cas les observations ont été faites avec un pouvoir
de résolution ne permettant qu'une étude de largeurs équivalentes.
Pour interpréter leurs données, Campbell et Thompson proposent comme
modèle de l'enveloppe de y Cas un disque de gaz stationnaire dont la densité
et la température sont homogènes. Pour Ç Tau, Smith et al. font appel à un
modèle d'enveloppe à deux composantes sphériques : une sphère intérieure,
dense et chaude, et une couche sphérique extérieure, raréfiée et froide. On
suppose que le rayonnement du gaz est optiquement mince ; les niveaux sont
peuplés par recombinaison. Ensuite, à partir des flux observés, on déduit la
densité et la température du gaz.
Ces modèles, ainsi que d'autres modèles homogènes (Kogure, 1961; limas,
1974), sont utiles pour obtenir quelques premières estimations des conditions
physiques, mais ils ne sont pas efficaces s'il s'agit d'interpréter les
données de spectroscopie à haute résolution. La construction de modèles plus
réalistes est exigée par la qualité et la finesse des données
spectroscopiques. En particulier, on doit tenir compte d'un champ de vitesses
dans l'enveloppe, ce qui remet en cause une distribution homogène de la
matière.
Nous avons choisi de comparer nos observations au modèle construit par
Marlborough (1969) et Poeckert et Marlborough (1978) pour y Cas, qui est le
modèle d'étoile Be le plus élaboré qui soit publié. Dans ce modèle on
considère que l'étoile tourne à une vitesse critique (pour y Cas cette vitesse
est prise égale à 569 km/s). La matière est éjectée des régions équatoriales
de l'étoile; par conséquent l'enveloppe est un disque à symétrie cylindrique
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autour de l'axe de rotation z. La distribution de la matière et les surfaces
iso-vitesses sur la ligne de visée pour le modèle de l'enveloppe de y Cas
d'après Poeckert et Malborough (1978) sont données sur la Fig. 3.1). Les lois
de vitesse de rotation et d'expansion sont introduites de façon ad hoc. On
suppose que l'enveloppe est en équilibre hydrostatique dans la direction z.
A partir de ces hypothèses, on calcule la distribution du gaz dans
l'enveloppe et les populations des 4 premiers niveaux de l'atome d'hydrogène
en chaque point de l'enveloppe, en supposant que le rôle du rayonnement diffus
de l'enveloppe est négligeable. Le gaz est donc excité par le rayonnement
stellaire et par collisions. Bien sûr, en réalité le transfert de rayonnement
peut être important, mais la solution même approximative de l'équation de
transfert pour une enveloppe étendue, hors ETL, en rotation et en expansion
est extrêmement difficile. Il est tout à fait raisonnable que le niveau de
simplicité soit le même pour les différentes parties du problème.
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MODEL FOR y CASSIOPEIAE
b
160 180 200
220
240
260
280
300
320
Fig. 3.1 : Modèle de Poeckert et Marlborough (1978) pour l'enveloppe
de ^ Cas.
a) surfaces de densité constante. Les chiffres indiquent
le nombre d1 atomes en crrP. Les distances sont données
en rayons stellaires R .
b) surfaces de vitesse constante (vitesse sur la ligne
de visée) pour l'inclinaison de l'axe de rotation i=90°
Les vitesses sont données en Km/s
Les distances sont indiquées par des croix.
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3.2 Programme d’observations.
Notre but a été d’obtenir les spectres à une résolution d’au moins
cm ^, ce qui permet d’avoir de l’information non seulement sur les largeurs
équivalentes, mais aussi sur les profils de raies. La liste des raies de
l'hydrogène dans le domaine W 1 - 2.5 |im, leurs longueurs et nombres d’onde
sont donnés dans le Tableau 3.1. A l’intérieur de chaque série (série de
Paschen, de Brackett et de Pfund), les transitions sont rangées dans l’ordre
croissant du nombre k, correspondant au niveau supérieur*
Le programme d’observation comportait trois groupes d’étoiles B : étoiles
Be, étoiles de la séquence principale et étoiles Ae/Be de Herbig. Chacun de
ces trois groupes d’étoiles représente un intérêt particulier :
a) Etoiles Be classiques.
Selon leur définit ion, les étoiles Be sont des étoiles de classe de
luminosité III à V ayant une émission au moins dans la raie Ha. Les étoiles
qui montrent également une émission dans des raies interdites et/ou possédant
une enveloppe de poussière ne sont pas considérées comme des étoiles Be
"classiques".
Il a été remarqué que les étoiles Be ont toujours une vitesse de rotation
élevée : v sin i > 100 km/s (i est l’inclinaison de l’axe de rotation de
l’étoile sur la ligne de visée). En s'appuyant sur ce fait, Struve (1931) a
Pour les lecteurs habitués aux domaines de l'UV et du visible, où
les séries de l'hydrogène ne s'enchevêtrent pas, nous notons que
dans l'IR le cas est différent : par exemple, Pa se trouve entre Bg
et Bg. L'ordre du Tableau 3.2 est commode pour savoir quelles
transitions se trouvent dans le domaine étudié, mais il ne l'est
pas pour identifier une raie dans un spectre observé. Les Tableaux
qui résument nos observations (voir §3.3 - 3.4) seront donc donnés
dans l'ordre croissant du nombre d'onde.
Longueurs et nombres d’onde pour
Tableau 3.1
les raies de l’hydrogène dans le proche IR (1 - 2.5 pm)
Transition X (A) a (cm~ ^) Transition X (A) a ( cm~ )
CP«>* 18751.0 5331.59 4-21 15133.3 6606.15
3-5 <P„) 12818.1 7799.34 4-22 15082.84 6628.24
3-6 (PY) 10938.1 9139.86 4-23 * 15039.1 6647.52
3-7 (P5) 10049.4 9948.12 4-24 * 15000.93 6664.43
4-6 (Bp)* 26252 3808.2 4-25 * 14967.4 6679.36
4-7 (By) 21655 4616.6 4-26 * 14937.8 6692.60
4-8 * 19445.6 5141.11 4-oo* 14584.2 6854.9
4-9 * 18174.1 5500.83 5-15 * 25636 3899.7
4-10 17362.1 5758.10 5-16 * 25254 3958.7
4-11 16806.5 5948.45 5-17 * 24946 4007.6
4-12 16407 .2 6093.22 5-18 24693 4048.6
4-13 16109.3 6205.90 5-19 24483 4083.3
4-14 15880.5 6295.31 5-20 24307 4112.9
4-15 15700.7 6367.40 5-21 24157 4138.4
4-16 15556.5 6426.43 5-22 24029 4160.5
4-17 15438.9 6475.38 5-23 23918 4179.8
4-18 15341.8 6516.36 5-24 238228 4196.7
4-19 15260.6 6551.03 5- oo 22788 4387.1
4-20 15191.8 6580.70
Notes : (1) Les longueurs d'ondes sont données d'après Wiese et al., 1966,
sauf pour les transitions du niveau 4 et du niveau 5 aux
niveaux plus élevés que 20. Celles-ci sont calculées avec la
constante de Rydberg égale à 109677.58 (Allen, 1973). Nous
nous sommes limités à la transition et Pf^, qui dans
leurs séries sont les dernières à être observées dans
le spectre de y Cas (voir 3.4).
(2) Les raies marquées d'une étoile (*) sont affectées par une
forte absorption due à ï^O atmosphérique (plus de 80% au
niveau de la mer).
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proposé l’hypothèse selon laquelle l’éjection de l’enveloppe serait expliquée
par cette rotation très rapide de l'étoile. Actuellement cette hypothèse est
écartée, au moins dans sa simplicité d'origine, car les vitesses de rotation
mesurées sont moins élevées que la vitesse de libération de l’enveloppe
(Slettebak, 1976).
L'astronomie de l'UV lointain a permis de découvrir que pour les étoiles
chaudes OB le vent stellaire est un phénomène fréquent. Une explication a été
proposée selon laquelle le vent serait poussé par la pression de radiation
(Pikelner, 194?; Lucy et Solomon, 1970). Un modèle quantitatif de ce type du
vent, calculé dans l’approximation supersonique de Sobolev par Castor, Abbott
et Klein (1975) conduit à un bon accord avec le taux de perte de masse et les
vitesses terminales observées pour les étoiles 0 et B. Cependant, ces calculs
sont contestés par Leroy et Lafon (1982a et 1982b) qui ont résolu l’équation
du transfert de rayonnement en présence d'un vent de façon auto-cohérente à
l’aide de la méthode de l’atome équivalent à deux niveaux (Mihalas et al.,
1975) sans faire appel à l’approximation supersonique. Selon leur conclusion,
la pression de radiation dans les étoiles 0 n'est pas suffisante à elle seule
pour donner les caractéristiques observées du vent (c'est-à-dire à la fois le
taux de perte de masse et la vitesse terminale). Un chauffage supplémentaire à
la base du vent serait indispensable. A leur avis, pour les étoiles en
question la loi de vitesse de Castor, Abbott et Klein n’est pas applicable à
la base du vent. Pourtant, la base du vent est la région qui détermine la
perte de masse.
Le cas des étoiles Be est plus compliqué. Probablement, les trois
mécanismes peuvent co-exister : la pression de radiation, le chauffage non-
radiatif et la rotation rapide. L'existence d'un vent stellaire a été mise en
évidence par la spectroscopie dans l'UV lointain pour la plupart des étoiles
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Be observées (Snow et al., 1979; Snow, 1981). Ce vent est variable
(Marlborough et Snow, 1980; Doazan et al., 1980). En comparant les profils
observés pour les raies UV et les profils calculés par Castor et Lamers (1979)
avec le modèle de vent poussé par rayonnement dans l’approximation de Sobolev,
on obtient les valeurs du taux de perte de masse et de la vitesse terminale du
vent (Snow, 1981). La loi de vitesse entre dans tous les modèles comme un
important paramètre ad-hoc. Cependant, le choix d’une loi de vitesse peut
modifier profondément les conclusions du modèle et même mettre en cause sa
validité. Il est donc évident qu'une indication sur le champ de vitesses
donnée par les observations serait d’une grande importance.
Le domaine de l'infrarouge est remarquablement bien adapté pour apporter
les informations sur les vitesses dans les couches profondes de l'enveloppe.
En effet, dans les longueurs d'onde plus courtes l'observation de ces couches
est gênée soit par la contribution au rayonnement des couches extérieures,
soit par l'opacité de ces dernières. Pour donner une illustration de cette
idée, nous avons estimé le rayon de la partie de l'enveloppe optiquement
épaisse pour un observateur extérieur. Ce rayon est différent pour les
différentes raies de l'hydrogène.
Désignons par j le nombre quantique correspondant au niveau inférieur de
la transition considérée, et par k celui du niveau supérieur. La profondeur
optique au centre de la raie mesurée sur une ligne de visée passant par
le centre de l'étoile, est alors égale à :
VR)
ne
m c
e
f .. •/ N.1
jk 3 Av
dl (3.1)
R
ext
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, -3
ou est la force d'oscillateur, [cm ] est la population du
niveau inférieur j, Rext est la distance sur la ligne de visée du centre
de l'étoile jusqu'à la frontière extérieure de l'enveloppe et Av est la
largeur Doppler de la raie.
Soit la distance du centre de l'étoile au point où = 1. Si
l'on suppose un gradient assez élevé de densité, et si N-(R ,_) - 0, la
J 0X L
distance R^ est inversement proportionnelle au produit f41^«N. , qui ajk j
des valeurs différentes pour différentes transitions. Cette distance R^
est en fait une mesure de l'étendue de la zone émettrice dans la
transition j-k. Les valeurs de Rj^. dans l'enveloppe de y Cas, calculées
pour quelques raies de l'hydrogène, sont données dans le Tableau 3.2. Nous
avons utilisé les distributions de densité et d'excitation données par
Poeckert et Marlborough (1978). Le paramètre d'impact pour notre
estimation a été pris égal a p = 0, et l'inclinaison de l'enveloppe
^ ... 4
i = 85° . La température dans l'enveloppe a été prise égale à 2*10 °K ,
ce qui correspond à la valeur donnée par les observations
spectrophotométriques de y Cas dans l'IR W 1-14 jim (Gehrz et al., 1974;
Scargle et al., 1978; Ferrari-Toniolo et al., 1978); la largeur Doppler
est donc égale à 6.1*10""^ vjk*
Le Tableau 3.2 montre que, dans cette hypothèse, l'émission dans
toutes les raies de l'hydrogène du visible (série de Balmer) comporte une
^ Si on prend une valeur moins elevée de l'inclinaison, par exemple
i = 45°, on obtient que sur la profondeur optique sur la ligne
de visée passant par le centre de l'étoile x ., « 1 pour toutes
les raies IR de l'hydrogène. Nous discuterons dans la Chapitre 4
si l'enveloppe de y Cas est vraiment aussi plat que le disque de
Poekert et Marlborough. Pour l'instant, nous nous sommes
intéressés surtout à la comparaison des valeurs R., pour les
différentes raies et la valeur i = 85° a été choisie pour
assurer que la condition x = 1 soit satisfaite pour toutes les
raies en quéstion.
Tableau 3.2
Rayon de la zone-émettrice pour différentes
raies de l’hydrogène (1*enveloppe de y Cas).
Transition X
(pm)
f jk Akj
(s-1)
f N .*dl
J J
(cm)
Rjk/R*
2-3 <v 0.66 0.6407 4.41 107 3 1012 60
2-4 <y 0.49 0.1193 8.42 106 2 1013 45
2-5 (Hy) 0.43 0.045 2.53 106 7 1013 35
2-10 (Hi0) 0.38 0.039 7.12 104 9 1013 15
3-5 <y 1.28 0.1506 2.20 106 7 1012 15
3-6 (V 1.09 0.0558 7.78 105 2 1013 10
3-7 1.00 0.0277 3.36-105 5 1013 9
3-17 <pn) 0.85 0.0012 3.44 103 1 1015 7
4-5 <v 4.05 1.038 2.70 106 3 1011 10
4-7 2.17 0.0655 3.04 105 1 1013 6
4-10 (Bl0) 1.74 0.0120 4.24 104 7 1013 5
4-11 ( B11 ) 1.68 0.0082 2.64 104 1 1014 5
Notes : (1) L’indice j désigne le niveau inférieur de l’atome et
l'indice k désigne son niveau supérieur ;
fjk est la force d'oscillateur, est le coefficient
d'Einstein de désexcitation spontanée. Les valeurs fj^ et
sont d'après Wiese et al. 1966.
(2) La distribution de la densité et de l'excitation dans
l'enveloppe sont d'après Poeckert et Marlborough (1978).
(3) Toutes les estimations sont faites pour la ligne de visée
passant par le centre de l'étoile ; l'inclinaison i = 85°.
81
contribution (sur une ligne de visée radiale) des couches de l’enveloppe
éloignées de plus de 15R* du centre de l’étoile. Cette contribution,
combinée avec celle des couches intérieures, rend les profils des raies
extrêmement difficiles à interpréter. Quant aux raies IR, leurs zones
émettrices sont restreintes à des couches bien plus profondes, les rayons
correspondants étant proportionnels au produit (fj^Nj) : ainsi pour la
raie , par exemple, le rayon Ry^ ne dépasse pas environ 6R*. C'est ici
que nous cherchons à trouver une information complémentaire. En effet, on
se rend compte que l'étude simultanée des raies en question donne une
possibilité principale de déterminer les différences des conditions
physiques d'une zone émettrice à une autre. Le profil des raies IR dans
une étoile Be étant particulièrement sensible aux mouvements du gaz,
l'information qu'on devrait obtenir concerne surtout les modifications que
subit le champ de vitesse avec la distance. La force de cette approche
"différentielle" est en même temps sa faiblesse : sans un modèle
quantitatif nous ne pourrons guère déduire les paramètres physiques à
l'intérieur de la plus petite zone émettrice et à l'extérieur de la plus
grande. Tout de même, des limites raisonnables pour les vitesses dans la
zone émettrice intérieure peuvent être obtenues.
Il ne faut peut être pas prendre trop au sérieux les valeurs de R^
du Tableau 3.2. En effet, nous avons considéré que, les mouvements
thermiques mis à part, tous les atomes ont la même valeur de vitesse par
rapport à l'observateur, v . Mais cette hypothèse n'est valable que pour
une enveloppe statique ou pour un disque en rotation vu de face (i = 0°).
Dans le cas général, il se peut que les valeurs de vr soient différentes
d’une couche de l’enveloppe à une autre et leur variation est plus grande
1 / 2 *
que vD0ppier = (2kT/m)1/ . Par conséquent, les calculs de la profondeur
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optique sur la ligne de visée t doivent tenir compte de la distribution
des atomes excités N^ en fonction de la vitesse vr- De plus, un changement
de la géométrie de l'enveloppe ou de l’inclinaison, la prise en compte de
mouvements radiaux dans l’enveloppe (expansion ou contraction) conduiront
à d’autres valeurs de R^. Il se peut même que la zone émettrice ait un
volume bien compliqué et variable en fonction du champ de vitesse adopté.
Néanmoins, le rayon de la zone émettrice d’une raie à valeur faible
du produit (fj^Nj), Par exemple , sera toujours petit par rapport à
celui d'une raie "forte" comme, par exemple, Ha . L’approche
"différentielle" restera donc valable et utile.
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b) Etoiles B de la séquence principale (SP).
A part leur rôle auxiliaire en tant que références pour les étoiles
particulières, les étoiles B normales posent, elles aussi, quelques problèmes
astrophysiques intéressants.
Il a été montré depuis plusieurs années que dans l'atmosphère d'une
étoile 0 ou B de la SP les effets de l'écart à l'équilibre thermodynamique
local (ETL) jouent un rôle considérable (Mihalas, 1978 et nombreuses
références citées dans ce livre). Les observations de la raie (Zinn, 1970)
ont montré un accord nettemment meilleur avec les largeurs équivalentes
calculées pour cette raie dans les modèles en équilibre radiatif (ER) et hors-
ETL de Auer et Mihalas (1969a, 1972) qu'avec celles calculées dans les modèles
en ETL. Les calculs de profils dans les modèles de Auer et Mihalas ont été
faits de façon auto-cohérente, en tenant compte de l'écart à l'ETL dans les
populations de 5 niveaux de l'atome d'hydrogène.
Dans le domaine de l'infrarouge ces modèles prévoient un effet
particulièrement intéressant : les raies Pa \1.88 pm et Ba \4.05 pm doivent
avoir une émission dans leur centre et cela en l'absence d'une enveloppe
circumstellaire ou d'une chromosphère (Auer et Mihalas, 1969a,1969b,1972). Cet
effet s'explique par une remontée de température "radiative" dans les couches
extérieures de la photosphère, qui apparaît si dans la balance énergétique
d'un modèle hors ETL on inclut l'influence des continus et de raies dont les
niveaux inférieurs ont une population dominée par les .processus radiatifs.
L'inclusion de Ha conduit à une remontée de température à la frontière
extérieure de la photosphère jusqu'à 11200 °K, valeur à comparer à 10500 °K
dans le modèle hors ETL sans raies ; dans le cas ETL on aurait 9400 K sans
raies; ces valeurs sont pour une étoile de Tef^ = 15000 °K et log g = 4 (Auer
et Mihalas, 1969a). Il se trouve que le centre des raies Pa et Ba se forme
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justement dans la région de la remontée de température radiative. La densité
du flux prédite pour le centre de Ba est 1 .3 fois celle du fond continu, mais
la largeur de 1* émission (FWHM) n’est que 6 A (0.3 cm--*-); ces valeurs sont
pour Teff = 15000 °K et log g = 4 (Auer et Mihalas, 1969b).
Un autre type de modèles a été mis au point par Kurucz (1970) et Kurucz
et al. (1974) : leurs modèles sont en équilibre radiatif et en ETL, mais ils
prennent en compte l’effet de serre dans des milliers de raies. Leur
température de surface est très inférieure à celle des modèles hors ETL (8900
K pour Teff=15000 K).
Quel type de modèle faut-il choisir ? Cette question est pour l’instant
sans réponse claire, bien que les conséquences d'un choix puissent être
importantes (voir, par exemple, la polémique au sujet de l’interprétation de
spectres IR (XX 7-20pm) de régions HII, Lacy et al. 1982., Baluteau et
Stasinska, 1982 : l’abondance des éléments lourds varie d’un facteur 100 selon
le modèle choisi pour l’étoile). Un progrès récent réalisé dans les calculs
des modèles hors-ETL permet d'espérer que nous aurons bientôt une nouvelle
grille de modèles qui cette fois-ci tiendront compte de l’effet de serre hors
ETL au moins dans les nombreuses raies des éléments légers (Mihalas, 1983;
Anderson, 1983). Anderson (Université de Toledo, USA) signale que la
différence significative entre ses modèles et les modèles de Auer et Mihalas
(1972) réside surtout dans l’intensité de raies IR de l’hydrogène Pa \1.88
pm, Ba X4.05 pm et Pfa \7 .45 pm (pour l'instant, les calculs ne sont faits
que pour ces trois raies IR). L’émission dans ces raies est plus forte pour
les modèles d’Anderson que pour les modèles de Auer et Mihalas. Les
observations IR doivent donc apporter un élément de choix entre ces modèles.
c) Etoiles de Herbig.
Les étoiles de Herbig auxquelles appartient AB Aur sont des étoiles
jeunes de t>pe B et A (à rapprocher des étoiles T Tau) possédant des raies en
émission et entourées par une nébulosité. Pourquoi inclure dans notre
programme une de ces étoiles, AB Aur, qui est dans un stade d'évolution très
différent des étoiles de la SP et des étoiles Be ?
Pourquoi pas ? La connaissance vient de la comparaison. Tout de même,
l’étude de l’évolution stellaire, quoique passionnante, est hors du sujet de
cette Thèse. Nous incluons cette étoile, qui dans le visible est la plus
brillante des étoiles de Herbig de l’hémisphère nord, parce que le transfert
de rayonnement dans ses raies s’effectue de façon différente. La vitesse de
rotation d’AB Aur n'est pas aussi élevée que celle des étoiles Be(vsini = 70
km.s *"). La raie Ha montre un profil P Cyg assez classique (Garrison et
Anderson, 1977; Felenbok et al., 1983) avec une absorption décalée de 300
km.s vers le bleu. Nous pouvons donc espérer que la vitesse' d’expansion
surpasse la vitesse de rotation dans la majeure partie de l’enveloppe, y
compris dans la zone de formation des raies de l'hydrogène. La théorie du
transfert de rayonnement dans le cas de l’expansion et en absence de rotation
est plus simple et quelques résultats quantitatifs ont été obtenus (Castor,
1970; Kunasz et Praderie, 1981; Kunasz et Morrison, 1982 ; Catala, 1983).
L’étude quantitative des raies IR formées dans une enveloppe sans rotation
représenterait une étape transitoire entre l’étude des étoiles B de la SP et
celle des étoiles Be.
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3.3 Le spectre de a Léo (B7V).
Les données de la photométrie pour cette étoile ainsi que le journal
d'observation se trouvent dans le Chapitre 2 (voir ^ 2.3 et les Tableaux 2.1
et 2.2). Sur les Figures 3.2-3.11 nous présentons les tracés du spectre
normalisé au continu. Un rapport S/B, suffisamment élevé dans les courtes
longueurs d'onde, a permis de prolonger notre spectre jusqu'à 12000 cm“^
(\8400 A) et de mesurer les raies de la série de Paschen jusqu à p15 inclus.
Les largeurs équivalentes des raies détectées sont données dans le Tab. 3.3.
Nous n'avons pas été en mesure d'éliminer les raies telluriques (ce qui
ne change pas le problème de la raie Hel X10830 A, voir ci-dessous). En effet,
le spectre de la Lune, que nous avons pris pour comparaison, contient les
raies solaires de 1'hydrogène. Il ne suffit donc pas d'effectuer une simple
division du spectre stellaire par celui de la Lune. Mais les raies de la
photosphère de a Léo sont beaucoup plus larges que les raies telluriques et la
distinction est donc facile, étant donné que la résolution spectrale est
suffisament grande. Les raies telluriques ont été indiquées sur les figures
chaque fois que cela était nécessaire.
a) Raie Hel 10830 A.
L'atome d'hydrogène est le seul à se manifester sur ce spectre. Pourtant,
sur la Fig. 3.8 la raie Hel X10830 A devrait être présente : selon Meisel et
al. (1982) cette raie dans le spectre de a Léo est en absorption large (-20 A)
et l'intensité résiduelle est environ 0.7-0.8 fois le flux du fond continu.
Or, notre limite de détection 2a est environ 0.03 du flux dans le fond continu
(la résolution du spectre de la Fig. 3.8 a été diminuée pour augmenter le
rapport S/B).
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Les observations de Meisel et al. ont été faites à l’aide d’un IPF et
l'intervalle spectral couvert (XX 10820-10845 A) était à peine suffisant pour
localiser le fond continu. Le problème vient-il de ce fait ?
Les calculs théoriques, faits pour la raie Hel X10830 A dans le modèle
d'une atmosphère stellaire plans-parallèle:, et hors ETL (Auer et Mihalas,
1972), prévoient une absorption beaucoup plus forte que celle observée par
Meisel et al. Peut-être, la région de formation de cette raie se trouve-t-elle
en dehors de la photosphère, comme le suggèrent Meisel et al. pour la majorité
des étoiles de leur liste. Se trouve-t-elle dans une chromosphère, une
couronne ou dans le vent de oc Léo ?
En tous cas, la région émettrice serait variable dans le temps, si les
observations de Meisel et al. sont exactes, et nous devrons parler d'une
variabilité de a Léo dans la raie Hel X10830 A. Une observation de plus, par
exemple à l'aide du FTS au télescope CFH, ne sera pas de trop.
b) Décrément de Paschen et de Brackett.
Dans leur article consacré à la raie dans les étoile B, Auer et
Mihalas (1969b) se demandent, d'une façon spéculative, si les raies élevées de
la série de Brackett n'ont pas une émission dans leur centre tout comme la
raie Ba, c'est-à-dire à cause de la remontée de température radiative dans la
photosphère. La température effective de oc Léo se trouve dans l'intervalle
étudié par Auer et Mihalas (12000 - 15000 °K). Or d'après nos observations, la
réponse est négative : les raies de la série de Brackett, visibles de B^q à
Biô (voir Fig. 3.3 - 3.5), ne montrent aucune trace de l'émission à moins que
celle-ci ne soit faible (la limite de notre détection à 3a est environ 5% du
flux dans le fond continu) et fine (moins de 1 cm--*-).
Mais ce qui est frappant sur le spectre que nous avons obtenu, c'est que
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l'absorption dans les raies B-^q, B-q , B^ et même B-^g est aussi profonde que
dans la raie B^ (voir Tableau 3.3 et Fig. 3.3-3.5). On peut donc parler d'un
décrément logarithmique nul dans la série de Brackett (ce décrément étant
défini comme le logarithme du rapport des intensités résiduelles dans les
centres des raies de la série). Dans la série de Paschen le décrément se
transforme même en incrément : les raies Pg, Pg, et P^g sont plus profondes
que la raie P^!
Soit r^ = I(centre de raie) / I(fond continu) ; r^ est l'intensité
résiduelle. Désignons par D^Cx") le rapport de l'intensité résiduelle r^ dans
le centre d'une raie "x" à celle de P^.
Les valeurs de D^ obtenues pour les raies de la série de Paschen sont les
suivantes :
D (P ) = 0.98 + 0.02
P Y
D0(P.) = 0.9A + 0.03
P o
D0(P0) = 0.88 + 0.03
P °
D(Pn ) = 0.88 + 0.03
P y
Dp(pio} = 0,88 + 0,04
où l'erreur indiquée est égale à l'écart type.
Le décrément inverse (ou incrément) dans la série de Paschen est très
net. Faisons tout de même une analyse statistique car pour parler d'un
incrément la valeur de D^ doit être significativement moins élevée que 1.
Les trois dernières raies de notre séquence, Pg, Pg et P^q, ont
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pratiquement la même valeur de . Estimons donc le niveau de confiance de
l’hypothèse que nos mesures satisfont l’inégalité
moyenne (^(Pg), D^Pg), D^P^)) < 1
Selon le critère de Student, on obtient que la probabilité de notre
hypothèse est au moins 93%. Bien entendu, comme dans le cas de la raie Hel
\10830 A, une observation à un rapport S/B plus grand est souhaitable, et cela
sera notre tache dans l'avenir proche. Mais même sans observation
complémentaire nous pouvons dire que le décrément (ou incrément) dans les
séries de Paschen et Brackett pour les raies que nous avons observées (Ey,
Biq> bh> B12’ B13 et > p8 » p9 > P1(P est différent de celui qui correspond à
un modèle en ETL. En effet, pour tous les modèles en ETL la température dans
la photosphère décroit vers l’extérieur. Par conséquent, plus la force
d'oscillateur est élevée, plus le centre de la raie est profond.
Les mécanismes d’élargissment de la raie peuvent diminuer sa profondeur
centrale, mais ils accentuent le désaccord de nos observations avec les
modèles en ETL car leur effet est d’autant plus important que le niveau
supérieur de la transition, k, est plus élevé (par exemple, 1 ' élargissment
^ O
Stark est proportionnel à k ). Ainsi l’absorption centrale dans la raie P^q
devrait être moins profonde que celle dans la raie P^.
Par contre, une émission dans le centre des raies PQ et B„ due à la
P Y
remontée de température dans la photosphère, prédite par Auer et Mihalas,
explique d'une façon élégante le phénomène observé.
Une discussion et une analyse, plus détaillées que celles que nous avons
pu présenter ici, sont encore nécessaires mais il semble bien que la mise en
évidence du décrément logarithmique nul dans la série de Brackett et d’un
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incrément dans la série de Paschen permet de parler d'une première
observation directe d'une remontée de température dans les couches
extérieures de g Léo. La question est maintenant de savoir si cette >
remontée doit être attribuée à la remontée de température radiative (effet
Cayrel) dans la photosphère prédite pour a Léo par Auer et Mihalas ou bien
51I s'agit d'une remontée de température non-radiative (chromosphère). Il
n'est pas exclu non plus que les deux phénomènes contribuent aux
décréments des raies IR mesurés. Cependant, il nous semble que l'influence
de la chromosphère serait plus importante dans les raies de l'hélium que
dans les raies de l'hydrogène. En effet, la température à l'extrémité de
la photosphère de oc Léo est déjà de l'ordre de 10^ °K. Un chauffage
supplémentaire conduirait davantage à une ionisation de l'hydrogène, par
conséquent dans la chromosphère les raies IR de l'hydrogène sont peut-être
optiquement mince. Un calcul détaillé est nécessaire avant de trancher.
Il est possible d'obtenir d’autres informations sur la structure en
température dans la photosphère de oc Léo, si les profils observés des
raies IR sont comparés aux profils théoriques résultant d'un modèle
d'atmosphère stellaire. Cependant, aucun profil synthétique pour les raies
dans le domaine W 1-2.5 pm n'est publié, si ce n'est pour la raie Pa
\1.88 pm, fortement atténuée par une absorption tellurique. Il est donc
nécessaire d'entreprendre le calcul d'un modèle d'atmosphère stellaire, le
calcul du transfert de rayonnement pour un atome à 7 niveaux au moins (si
on ne se limite pas à une seule raie , transition 3-5) et ensuite de
calculer le profil des raies. Cela dépasse le cadre de notre Thèse. Mais
les moyens d'obtenir des modèles en ER et hors ETL d'étoiles B existent
(Mihalas et al., 1975; Borsenberger, 1979; Anderson, 1983) et un travail
dans cette direction est possible.
Tableau 3.3
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Raies de l’hydrogène observées dans le spectre de g Léo.
Transition °lab (cm h Largeur équivalente I\(min) Figur
cm ^ A
I
c
4-7 4616.6 2.2 10.1 0.88(3) 3.3
4-10 5758.1 3.4 10.2 0.87(2) 3.4
4-11 5948.5 3.3 9.2 0.87(2)
»
4-12 6093.2 3.0 8.1 0.88(2) 3.5
4-13 6205.9 3.1 8.0 0.89(2)
»
4-14 6295.3 0.9 2.3 0.93(2)
••
4-15 6367.4 1.2 2.9 0.94(2) 3.6
4-16 6426.4 0.6 1.5 0.97(2)
••
3-5 7799.3 2.0 3.3 0.79(1) 3.7
3-6 9139.9 5.6 6.6 0.78(2) 3.8
3-7 9948.1 9.5 9.6 0.75(2) 3.9
3-8 10473 14.9 13.6 0.70(2) 3.10
3-9 10832 11.4 9.7 0.70(2) 3.11
3-10 11090 13.1 10.7 0.70(3) 3.12
3-11 11280 10.1 8.1 0.70(3)
••
3-12 11425 9.2 7.0 0.70(3)
••
3-13 11537 8.7 6.5 - ••
3-14 11627 -
3-15 11699 - ••
Note : (1) L'erreur typique sur les mesures des largeurs équivalentes W
est de 0.2 A. A noter que la nature de cette erreur pour les
raies larges est différente de celle pour des raies fines. Une
discussion détaillée et une expression pour les calculs
des erreurs de mesure de W se trouvent dans notre article donné
en Annexe.
(2) Les erreurs sur les mesures de l’intensité résiduelle dans le
centre de raie, exprimées en centièmes, sont données en
parenthèses.
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3.4 Spectre de y Cas (B0.5IIIe).
Le spectre de cette étoile, donné sur les Fig. 3.13 - 3.31 est riche en
raies. Nous avons détecté les transitions appartenant à HI, Hel, 01 et NI,
ainsi que quelques raies non identifiées. Toutes les raies sont en émission.
Dans certains cas nous avons pu supprimer l'absorption tellurique, en
divisant le spectre de y Cas par celui de a Léo ou de la Lune (en particulier
pour les raies Hel X20581 A et 01 X13165 A).
A la différence de a Léo dont le spectre sur les Fig. 3.2 - 3.12 a
l'ordonnée exprimée en l/lc, pour le spectre de y Cas l’ordonnée est exprimée
en F/Fc« Les raisons à cela sont données dans notre article (partie Annexe de
la Thèse).
Dans le Tableau 3.4 nous présentons les longueurs et nombres d'onde,
ainsi que les largeurs équivalentes pour les raies de l'hydrogène et dans le
Tableau 3.5 les mêmes .quantités pour d'autres raies détectées ainsi que
l'identification que nous proposons.
HI :
Série de Paschen : Les raies P^ XI.28 pm (7799 cm”'*'), P XI.09 pm (9140 cm-'*')
et P^ XI.00 pm (9948 cm”-*-) sont bien résolues avec un rapport S/B convenable
(voir Fig. 3.27, 3.29 et 3.31), mais le profil de la raie P^ est affecté par
une absorption à 9142.3 cm * due à H20 atmosphérique. La raie Pa, ainsi que
les raies Bg et Bg , seront considérées à part.
Série de Brackett : Le spectre de la raie B^ X2.17 pm (4617 cm-1) est présenté
sur la Fig. 3.16. D'autres raies de cette série sont observées à partir de B-^q
XI.74 pm (5758 cm--*-) et jusqu'à B2g XI.49 pm (6692 cm--*-), voir Fig. 3.20 -
3.25. A noter que même si l'émission stellaire existe au-delà de B2g, ^ est
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difficile de la détecter car à partir de 6680 cm--*- et jusqu’à 7400 cm--'- la
transmission atmosphérique est faible à cause d'une forte bande de H2O. Sur
les spectres de Maillard (1973b) l’émission n’est visible que jusqu’à B-|g,
Campbell et Thompson la détectent jusqu’à ^2^» Cette divergence n’est
probablement pas un indice de variabilité stellaire, mais seulement la
que
conséquence d’une résolution et d’un rapport S/B plus élevés, ainsi''^’ une
meilleure qualité IR du site de l’Observatoire de Mauna Kea (moins de 2mm de
H2O lors de notre mission).
S
Raies P^ XI. 88 pm, Bq XI. 94 pm et Bq XI .82 pm : Ces raies sont fortement
atténuées par une bande d’absorption de ^0 atmosphérique. Au niveau de la mer
l’absorption est de plus de 90%, mais elle est "seulement" de 50% environ à
l’altitude de Mauna Kea (4200 m). A titre d’essai, nous avons divisé le
spectre de y Cas par celui de a Léo dans l’intervalle XX 1.75 - 2.00 pm. Sur
le spectre divisé (voir Fig. 3.19b), l’émission dans les raies en question est
nettement distincte du bruit. Mais le résultat n’est pas exploitable, car le
spectre de l’étoile de référence contient les mêmes raies. Néanmoins, cet
essai montre que à Mauna Kea, la spectroscopie des raies Bg , Bg et surtout P ,
qui est une raie d’un grand intérêt astrophysique, est possible à condition,
évidemment, de bien choisir l’objet de référence,.
Série de Pfund : A la raie Pf20 ^-2.43 pm, détectée par Maillard (1973b), nous
ajoutons les raies Pf16, pf17> pf18> Pf19» Pf21> Pf22’ Pf23 et Pf24> détectées
pour la première fois dans un spectre stellaire. L’absorption atmosphérique
étant forte, nous avons divisé le spectre de y Cas par le spectre de la Lune
(voir Fig. 3.14 - 3.15). La détection de ces raies est devenue possible grâce
à une résolution et une sensibilité améliorées, et aussi grâce à une
exceptionnelle transparence atmosphérique à Mauna Kea dans le domaine de l’IR.
Néanmoins, les profils des raies détectées restent affectés par l’absorption
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tellurique et les étoiles de référence doivent être choisies soigneusement.
Hel :
A part la raie X10830 A (9231.1 cm--*-, Fig. 3.29) dont le profil a été déjà
obtenu par Meisel (1971) et Maillard (1973b), nous présentons le profil de
la raie X20581 A (4857 .6 cm~*^ , Fig.18a). Le problème spécifique posé par cette
raie est l'absorption due à CO2 atmosphérique. Nous avons divisé le spectre de
y Cas par le spectre de a Léo. Cette procédure est justifiée, car une autre
raie de Hel, celle à X10830 A, n'est pas visible sur notre spectre d'a Léo
(voir 3.3, Fig. 3.8). Donc, la raie Hel X20581 A de a Léo, même si elle est
présente, n’affecte pas le spectre divisé de y Cas de façon significative car
son intensité est moins élevée que celle de la raie Hel X10830 A (Broklehurst,
1972). Le résultat de la division est présenté sur la Fig. 3.18b.
Nous avons identifié une troisième raie de Hel à X17003 A (5880 cm'^,
voir Fig. 3.20). Cette raie a été également observée dans le spectre de MWC
349 (Thompson et al., 1977; la raie n°ll de leur liste, sans identification).
Enfin, un blend de deux raies de Hel a été identifié : X12790.6 A (7816.4
cm *) et X12785.0 A (7819.9 cm ^ ), mais cette détection doit être confirmée,
faute d'un rapport S/B suffisant (voir Fig.3.27b).
01 :
Deux raies de l'oxygène sont détectées : X13165 A (7594 cm’^ Fig. 3.26) et
X11287 A (8857 cm ^, Fig. 3.28). La deuxième raie se trouve dans une bande
d'absorption tellurique due à O2 ; la division par le spectre de a Léo a
supprimé partiellement cette absorption. Les deux raies ont été détectées et
identifiées par Thompson et al. (1977) dans le spectre de MWC 349, MWC 297 et
LkHa101 (ces trois objets sont des étoiles de type spectral 0B, situées dans
des nuages de poussière).
NI :
C'est à cet atome que nous attribuons la raie à X10500 A (9520.9 cm"^ voir
Fig. 3.30) et, d’une façon provisoire, la raie X10112 A (9886.1 cm-1, voir
Fig. 3.27). La dernière identification paraît incertaine, car au voisinage de
cette raie on devrait détecter d'autres raies de NI, qui ont une force
d'oscillateur considérablement plus élevée que la raie X10112 A (par exemple,
à X10128 A (9871 cm~^)). Or, celles-ci sont absentes.
Sil :
C'est l'identification de Meisel (1971) pour la raie X10869.5 A (9200 cm
Fig.3.29b).
Raies non identifiées :
Une raie à peine séparable du bruit se trouve à X21366 A (4679 cm~^, Fig.
3.17b). Nous n'aurions pas conclu à une détection positive, si une raie ne se
manifestait pas exactement à cette longueur d'onde dans le spectre de MWC 349
(Thompson et al., 1977; la raie n°4 de leur liste, sans identification).
Aucune identification raisonnable n'a été trouvée pour la raie X11127 A
(8984.6 cm-1, Fig. 3.28) et pour la raie X9999.3 A (9996.9 cm-1, Fig. 3.31).
Pourtant, cette dernière est aussi intense que la raie Pg , qui se trouve dans
son voisinage, et également très intense sur les spectres de y Cas et <t> Per,
obtenus par Johnson (1977).
MgII(?) : Meisel (1971) identifie la raie X10914 A (9160.0 cm"1, Fig. 3.29b)
avec une transition de l'ion MglI. Comme confirmation, une autre raie de Mgll
X10949 A (9130.7 cm-1) se trouve sur son spectre de y Cas. Or, sur la Fig.
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3.29b on ne voit que la première de ces deux raies. Pourtant, vu l'intensité
de la raie \10949 A sur le spectre de Meisel, nous aurions du la détecter.
S'agit-il d'une mauvaise identification ou bien d'une variabilité de
conditions physiques ?
Tableau 3.A
Raies de l’hydrogène observées dans le spectre de y Cas.
Transition
(1)
°lab cm‘1
(2)
Largeur équivalente Fig.
(5)
cm *
(3)
A
(4)
5-16 3958.7 forte al3s. tel. 3.14
5-17 4007 .6 1.8 11.3 ••
5-18 4048.6 2.0 12.0
5-19 4083.3 2.0 11.8 ••
5-20 4112.9 2.1 12.3( ) 3.14, 3.15
5-21 4138.4 1.5 8.9 3.15
5-22 4160.5 1.0 5.9
5-23 4179.8 1.5 8.3 ••
5-24 4196.7 1.0 5.8
4-7 (By) 4646.6 1.8 8.6(0.8) 3.16
4-8 5141.1 forte abs. tel. 3.19b
3-4 (Pa) 5331.6 + contamination
4-9 5500.8 par le spectre de réf.
»
4-10 5758.1 2,5 7.6(0.6) 3.20
4-11 5948.5 3.2 9.0(0.6) 3.21
4-12 6093.2 2.3 6.2(0.6) 3.22
4-13 6205.9 1.7 4.4(0.6)
4-14 6295.3 2.7 6.7 3.23
4-15 6367.4 1.6 3.4 "
Tableau 3.4 (suite)
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1 2 3 4 5
4-16 6426 .4 2.3 5.7 3.23
4-17 6475.4 1.7 4.0 3.24
4-18 6516.4 1.3 2.9 »
4-19 6551.0 1.2 2.8 »
4-20 6580.7 0.8 1.8 »
4-21 6606.2 0.6 1.3 »
4-22 6628.2 1.2 2.6 ••
4-23 6647.5 0.7 1.5 3.25
4-24 6664.4 0.6 1.3 ••
4-25 6679.4 0.4 0.9 »
4-26 6692.6 0.5 1.1 ••
3-5 7799.3 4.9 8.0(0.1) 3.27a
3-6 9139.9 3.6 4.3(0.1) 3.29a
3-7 9948.1 1.7 1.7(0.1) 3.31
Note : L’erreur sur les mesures de la largeur équivalente pour quelques
raies importantes est indiquée en parenthèses. Cette erreur a été
calculée selon l'expression (A8) de notre article de l'Annexe.
Spectre de y Cas : raies autres que l’hydrogène
Tableau 3.5
Transition a (cm X (A)
lab.
Largeur équivalente Fig.
lab. mes.
-1
cm A
Hel :
Is2s-ls2p ^S-P° 4857.5 4858 20581 2.7 11.5 3.18
Is3p-ls3d 3P°-3D 5879.9 5880 17002 0.7 2.1 3.20
Is3d-ls5f 3D-3F 7815.9 7818.3 12791 3.27 b
Is3d-ls5f 1D-1F 7819.5 7821.0 12785 «
Is2s-ls2p 3S-3P° 9231.1 9232 10830 8.9 10.4 3.29a
01 :
7594.5 13163.9
3p3P-4s3S° 7593.9 7592.9 13164.9 0.8 1.4 3.26
7593.8 13165.1
8857.9 11286.3
3d3D°-3p3P 8857 .3 8853.6 11287 .0 1.3 1.6 3.28
8857.1 11287.3
NI 9520.9 9519.4 10500.3 1.5 1.6 3.30
NI (?) 9886.1 9883.5 10112.5
9884.0 10114.6
Sil 9200.1 9199 10869.5 0.3 0.6 3.29b
MgII(?) 9160 9159 10914 0.7 0.8 3.29b
Raies non-identifiées :
- - 4679 21366 0.3 1.3 3.15
- - 9167 10906 0.3 0.3
••
- 9998.6 9999 0.8 0.8 3.30
- 8984.6 11127 1.3 1.6 3.27
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Chapitre 4 : QUELQUES INFORMATIONS NOUVELLES SUR L'ENVELOPPE DE y CAS.
Rappelons que l'émission dans une raie apparaît comme manifestation soit
d'une enveloppe circumstellaire, soit d'une remontée de température vers
l'extérieur dans une région de l'objet étudié. Quel mécanisme est responsable
dans le cas de y Cas ?
Pour cette étoile, la présence d'une enveloppe étendue de gaz est
démontrée par de nombreuses observations des raies en émission forte dans le
visible ainsi que par l'excès IR du rayonnement continu, mesuré dans
l'intervalle de 0.8 à 13 pm et dont la distribution spectrale de l'énergie est
en bon accord avec celle qui est attendue du rayonnement libre-libre et libre-
lié de l'hydrogène de l'enveloppe (Gehrz et al., 1974 ; Ferrari-Toniolo et
al., 1978; Scargle et al., 1978).
D'autres mécanismes d'émission dans une raie, liés à une remontée de
température sont négligeables pour les raies en question. En effet, si on
considère la remontée de température radiative dans la photosphère due à
l'écart à ETL (Auer et Mihalas (1969b), voir ^ 3.2), l'émission dans ce cas
est beaucoup plus fine que les largeurs observées : mesurée en décalage
Doppler, sa valeur théorique est de l'ordre de 50 km/s contre 300-400 km/s
pour les raies de l'hydrogène dans le spectre observé. De plus, toutes les
raies dans le spectre de a Léo, une étoile B normale, sont observées en
absorption, mais il est vrai que la T.a£f de a Léo (12000 °K) est moins élevée
que celle de y Cas (29000 °K), et la comparaison n'est peut être pas valable.
Une remontée de température due à une chromosphère ou à une couronne ne
peut contribuer à une émission dans les raies de l'hydrogène car l'étoile en
question est très chaude, et pour ce domaine de températures un chauffage
supplémentaire conduirait à une ionisation complète de l'hydrogène.
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Nous partons donc d'un modèle où toute l'émission dans les raies IR est
produite par une enveloppe circumstellaire étendue.
4.1 Contraintes sur le champ de vitesses dans l'enveloppe
établies à partir de raies de l'hydrogène.
En étudiant les profils, on note que dans le spectre de y Cas presque
toutes les raies IR de l'hydrogène possèdent deux maxima, mais avec des
valeurs différentes du rapport V/R (Violet maximum/Red maximum). On peut
distinguer deux groupes de raies : celles qui ont deux maxima d’une hauteur
presque égalé (B^, Hel X20581 A), et celles qui ont un maximum bien plus
élevé que l'autre (P^, Hel X10830 A).
Voyons maintenant ce qu'on peut obtenir dans l'approche différentielle,
développée dans le ^ 3.2b. Sur la Fig. 4.1 nous avons tracé les profils de
quelques raies de l'hydrogène en fonction du décalage Doppler, ce qui permet
de comparer des raies de longueurs d'ondes différentes. Une autre variable est
implicitement présente sur ce diagramme : nous avons rangé les raies dans
l'ordre croissant à partir du produit (Njfj^), qui est lié à la profondeur
optique centrale dans la raie sur une ligne de visée radiale et à la
localisation de la zone émettrice (voir ^ 3.2b et Tableau 3.2). En d'autres
termes, les raies situées en haut de la Fig. 4.1 ont des zones émettrices plus
étendues que les raies situées en bas.
On s'aperçoit aussitôt que le profil des raies manifeste une évolution de
1 ' asymétrie de a P^. Cette évolution est en même temps une évolution dans
la localisation de la zone émettrice : la première raie à deux maxima presque
égaux est une raie "formée profondément”, quant à la raie P^, dont le maximum
correspondant aux vitesses négatives a presque disparu, elle a une zone
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Fig.4,1, : L évolution de 1'asymétrie dans les raies de l'hydrogène
de B ^ à p|S. de 'g'Cas.
La correction pour la vitesse de l'étoile sur la ligne
de visée n'est pas faite.
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émettrice nettemment plus étendue. La raie P souffre malheureusement de
l'absorption tellurique, mais son allure générale coïnciderait avec celle de
la raie Pp.
Cette évolution de l'asymétrie en fonction de l'étendue de la zone
émettrice constitue le premier fait observationnel sur lequel est fondé notre
analyse du champ de vitesses dans l'enveloppe.
Un deuxième fait est fourni par une estimation de la profondeur optique
dans les raies. Faisons-le pour quelques raies de l'hydrogène à commencer par
Pp et Py. Si ces raies sont optiquement minces, le rapport de leurs flux
intégrés est égal à :
F<y vvhv53‘A53,a(y
«y ' vvhv63-A63-s(y
où g^. et sont respectivement les poids statistiques et les populations
des niveaux supérieurs, Aj^ est le coefficient d'Einstein de désexcitation
spontanée, et Q est l'angle solide de la zone émettrice de la raie.
En supposant que les rapports des populations des niveaux élevés sont en
équilibre thermodynamique, on obtient : (g5N5)/(g^Ng) = expChc/^^T) - 1.10
pour T = 2*104oK.
Les valeurs de sont données dans le Tableau 3.2.
Quant aux valeurs de Q, elles sont très incertaines. Le rapport des
angles solides est proportionnel au carré du rapport des correspondants.
Le Tableau 3.2 donne donc une première estimation du rapport Q^/S^ et/ou
permet de choisir les raies dont les zones émettrices ont des étendues proches
l'une de l'autre.
L'hypothèse, selon laquelle le rapport des angles solides est toujours
égal à 1, n'est justifiée que pour un nombre limité des cas (que le modèle de
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l’enveloppe soit homogène ou non). Malheureuseument, cette hypothèse est trop
souvent le peint de départ pour les calculs de reies d'étoiles Be (limas,
1974; Luud et limas, 1976; Briot, 1981), même si l’on compare des raies à Q
aussi différents que soient By et Hp .
Pour les raies en question, Q(Pp)/Q(Py) - 2.3. On obtient :
F(Pp)/F(Py) - 7
Or, le rapport observé est égal à :
W(P )•F (1.28pm)
ê 9 = ~ i.5
W(P )•F^(1. 09|im)
où Fc est la densité du flux émis dans le fond continu. Le rapport des flux Fc
est estimé d'après la distribution spectrale de l’énergie donnée pour y Cas
par Ferrari-Toniolo et al., 1978.
Pour d'autres raies de l’hydrogène, les rapports théoriques et observés
ont les valeurs suivantes :
F(P )
théorique : ) ~ observé
W(P )•F (1.09pm)
Y c
W(B )•F (2.2um)
y c
F(By)
F<Bi0)
13
W(B )• F (2 .2|im)
y c
W(B10)#Fc(1,7°^m)
F(B )
Y
?(BH) ^
W(B )• F (2.2|im)
y Q r\ /
W(B.. )• F ( 1.70(im) = 0,4
il c
Les raies P^ et B^ sont donc optiquement épaisses. Une fois ce fait est
établi, l'affaiblissment progressif du maximum ”bleu" peut être expliquée
suivant l’idée classique de Béais (1929) : la matière sur les lignes de visée,
traversant l'étoile absorbe les photons en provenance de celle-ci et des
couches intérieures de l’enveloppe (absorption par diffusion et destruction
thermique de photons).
Rappelons le schéma de formation d’une raie dans l’enveloppe stellaire
(voir Fig. 4.2 que nous reproduisons d'après Mihalas, 1978). Dans cette
enveloppe on peut distinguer trois zones dont les contributions au profil de
la raie sont différentes : (1) les lobes qui donnent une émission ; (2) le
"couloir” derrière l’étoile dont la contribution est nulle, et (3) le
"couloir” devant l'étoile qui dans le cas optiquement épais produit une
absorption. Mihalas donne sa Figure pour le cas particulier d'une enveloppe en
expansion, mais rien n'empêche de considérer d'autres lois de vitesses.
Si l'enveloppe n'est pas statique, les intensités sur les lignes de visée
à travers les zones (1) et (3) ont des profils décalés par rapport à la
longueur d'onde centrale de la raie par suite du décalage Doppler. Dans le cas
où l’enveloppe est en mouvement radial (expansion ou contraction),
l'absorption produite par la zone (3) est décalée vers le bleu (expansion) ou
vers le rouge (contraction) : le profil résultant de l'intégration des
intensités est un profil P Cyg bien connu. Le champ de vitesses dans ce cas
est relativement simple. Si l'enveloppe est en rotation pure et son
inclinaison i = 0, on observe un profil symétrique à deux maxima : en effet,
la zone (3) dans ce cas crée une absorption au milieu de la raie (Struve,
1931).
Selon l'explication proposée ici pour y Cas, la raie se forme dans une
région de l'enveloppe où la rotation est dominante : sa vitesse surpasse
celle des mouvements radiaux. L'absorption due à la zone (3) est au milieu du
profil de . Le fait que le maximum "bleu” est moins élevé que le maximum
"rouge" témoignerait d'une faible expansion dans cette région.
Dans la raie , l'absorption produite par la zone (3) comprend une
contribution de couches extérieures à la région de B^• Le fait que le maximum
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Observer
Fig,4.2 : le diagramme schématique de la formation des raies
dans une enveloppe circumstellaire (d'après Mihalas,l978)
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correspondant aux vitesses négatives soit détruit par l’absorption signifie
évidemment que cette absorption est décalée vers "le bleu" et donc dans les
couches entre les zones émettrices correspondant à By et la vitesse de
rotation est surpassée par celle d'expansion. Sur la Fig. 4.5 nous avons
illustré notre raisonnement par le schéma de formation des raies By et P^ dans
1' enveloppe de y Cas.
A l'aide de Fig. 4.1, il est possible d'obtenir la limite supérieure sur
la vitesse d'expansion à l'intérieur de la zone émettrice de By • Le maximum
"bleu" de cette raie correspond à une vitesse v = -100 km/s, mesurée par
rapport à la vitesse du minimum central. Donc, à l'intérieur de la zone
émettrice de la raie By la vitesse d'expansion est moins que 100 km/s environ.
u.
Il est important d'estimer le rayon R^y de la zone de By. Malhéreusement,
les valeurs absolues, données dans le Tableau 3.2 pour les rayons Rj^. des
zones émettrice sont trop incertaines. Nous pouvons tenter d'estimer le rayon
R^y à partir de la mesure de la largeur de la raie By qui est égale à :
Av( FWHM) = 320 km/s (voir Fig. 3.16). La raie By est formée dans les couches
de l'enveloppe où la rotation est dominante, donc pour la vitesse de rotation
v,.,... on obtient : v (B )*sin i - 0.5»Av(FWHM) « 160 km/s. Pour lier et
i-ul rot y roc
la distance à l'étoile, nous pouvons utiliser la loi de vitesses de rotation
donnée par Poeckert et Marlborough (1978) reproduite sur la Fig. 3.1. Soit
i = 45°. Alors, on obtient vrot = 226 km/s, et la distance correspondant à
cette vitesse est de 6R*. (Cette estimation de la distance est indépendant* de
celle donnée par le Tableau 3.2 ; la coïncidence est à notre avis fortuite,
d'autant plus que les Rj^ du Tableau 3.2 ont été calculés pour i =85°).
Comparons maintenant nos résultats avec les hypothèses concernant la loi
de vitesses. Pour y Cas deux lois ad-hoc ont été proposées. Considérons
d'abord la loi de vitesse utilisée pour les étoiles Be par Snow (1981). qui
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Fier. 4.3 : Schéma de formation du profil symétrique (By) et du profil asymétrique (Pa )
dans l'enveloppe de y Cas. '
p ^ 1e paramètre d'in^pcucV.
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ne considère qu'une expansion. Celle-ci suit la dynamique du vent poussé par
le rayonnement qui avait été proposée par Castor, Abbot et Klein (1975) :
00 00 00
où R est la distance à l'étoile, vQ est la vitesse d'expansion à R = R*
et vœ et la vitesse terminale du vent. Selon Snow (1981), pour y Cas les
paramètres de la lois de vitesses sont égaux à : vQ= 6.4 km/s ;
v = 640 km/s et 8 = 0.5. . Le vent est considérablement accéléré à sa base,
GO ' 7
en effet : à R = 2R* sa vitesse atteint déjà 0.7v = 450 km/s. Notre limite de
100 km/s pour la zone de la raie est dépassée pour les valeurs de R plus
grand que 1.02R* seulement.
Donc, si la loi de Castor, Abbot et Klein est bonne, la zone émettrice de
est limitée à une couche extrêmment mince autour de l'étoile. Or, cela
n'est pas compatible avec nos observations pour deux raisons au moins :
Premièrement, l'étendue d'une telle zone émettrice n'assure pas une émission
assez forte observée dans la raie. Deuxièmement, l'influence du "couloir"
derrière l'étoile (région (2) de la Fig. 4.2) sur le profil devient
considérable, et l'émission correspondant aux vitesses positives devrait être
affaiblie par rapport à celle correspondant aux vitesses négatives. Cependant,
si on peut parler d'une légère asymétrie dans le profil de B^, elle va
précisément dans le sens contraire (voir Fig. 4.1). En résumé, la loi de
vitesses de Castor, Abbot et Klein doit être écartée dans le cas de y Cas.
Dans le modèle de Poeckert et Marlborough (1978) le mouvement dans chaque
point de l'enveloppe est composé d'une rotation autour de l'étoile, de moins
en moins rapide du centre à l'extérieur, et d'une expansion à vitesse
lentement croissante vers l'extérieur. L'accélération de l'expansion est moins
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brutale que celle de Castor, Abbot et Klein : à R = 6 R* la vj;tesse
d'expansion n'est que 25 km/s. Elle est même un peu trop lente et veXp > 100
km/s n'est atteint que pour R > 14 R*. Donc, si les vitesses d'expansion sont
légèrement augmentées, cette loi de vitesse devient compatible avec nos
observations.
Les difficultés que ce modèle rencontre à l'égard des observations des
raies IR sont dans la distribution de la densité qu'il suppose. En effet,
puisque la raie est optiquement épaisse et que l'asymétrie de son profil
est due à l'absorption produite par le "couloir” devant l'étoile (zone (3) de
la Fig. 4.2), sur la ligne de visée passant par le centre de l'étoile est
plus grand que 1, et donc le nombre correspondant d'atomes excités
12 -2
/ N.»dl > 7*10 cm , (j = 3, voir Tableau 3.2). Or, dans le modèle de
Poeckert et Marlborough cela n'est possible que si l'inclinaison i > 80° (voir
Tableau 4 de Poeckert et Marlborough). Mais cette valeur de l'inclinaison
(enveloppe vue pratiquement par sa tranche) est en contradiction avec
l'ensemble des données spectroscopique sur y Cas. En particulier, l'absorption
centrale dans les profils de raies dans le visible devrait être
considérablement plus profonde que celle observée (voir par exemple le profil
de Ha de y Cas dans l'article donné en Annexe).
La valeur de l'inclinaison généralement admise pour y Cas est égale à i
- 45°. Dans le modèle de Poeckert et Marlborough cela conduit à des valeurs de
(sur la ligne de visée radial) dans les raies P^ et IL. qui sont
pratiquement égales à zéro. En d'autres termes, les zones (2) et (3) de
l'enveloppe (voir Fig. 4.2) responsable de l'asymétrie dans les raies ne
contiennent pas de la matière. Par conséquent, dans ce modèle les raies IR, en
particulier P^, sont symétriques. Or la raie P^ ne l'est pas.
Nous pensons qu'une solution de ces difficultés consiste à admettre que
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l’enveloppe n'est pas aussi plate que l’est un disque aplati de Poeckert et
Marlborough. On peut supposer que l'enveloppe approche plutôt un ellipsoïde où
une pomme (pourquoi pas, si c'est justifié par la dynamique ?). Mais sans
faire de calculs on entre dans le domaine de pures spéculations.
4.2 Raies de He I
Le schéma de formation de raies de l'hydrogène, développé dans le § 3.21
et concrétisé dans le ^4.1, permet de localiser les zones émettrices de raies
d'atomes autres que l'hydrogène si leurs profils sont résolus. Profitons de
cette connaissance acquise. Le diagramme de Grotrian pour He I est reproduit
sur la Fig. 4.4. ; nous avons entouré les raies observées dans le spectre de y
Cas. Sur la Fig. 4.5. nous présentons les profils de deux raies de He I, celle
à \ 10830 Â et celle à \ 20581 Â, en fonction du décalage Doppler comme cela s
été fait sur la Fig. 4.1 pour les raies de l'hydrogène. Une des raies dt
l'hydrogène , est également donnée sur la Fig. 4.5., où elle joue le rôle de
référence. Le diagramme est maintenant tout à fait parlant au moins d'une
façon quantitative. En effet, nous pouvons conclure que la raie He I À. 20581
(transition l^S-l^P) se forme dans une région restreinte près de l'étoile. Si
l'on utilise la loi de vitesse de Poeckert et Marlborough, la mesure de la
largeur de la raie correspond à vrot~ y Av=160 km/s et à un rayon de la zone
émettrice d'environ 5 à 6 R*. Par contre le rayon de la zone émettrice de
l'autre raie de He I, celle à A. 10830, estimé en comparant son profil à ceux
de et P^, est plus grand que ~ 10R*.
Cette différence des dimensions reflète une différence des mécanismes
d'excitation de ces deux raies. On peut supposer que la transition 2'*'S-2^PC
(X20581 A) est excitée par la radiation UV de l'étoile correspondant à la
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Fig.4. 4 : Le diagranme de Grotrian pour l'atcme de l'hélium.
Les raies détectées dans lé spectre
de y Cas (AAl-25um) sont contournées.
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Fig.4.5 : L'évolution de l'asymétrie dans les raies de Hel de Cas.
La raie B y de l'hydrogène est donnée comme référence.
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transition 1^S-2^P° (584 Â) . Mais le rayonnement UV est rapidement absorbé par
1:hydrogène et donc la zone de l’excitation par radiation est très restreinte.
A la différence du niveau 2^P°, le niveau 2^P est métastable. Donc, il
est possible que la probabilité d'excitation collisionnelle est plus élevée
que celle de l’excitation radiative. Par conséquent, l’émission dans la raie à
X 10830 Â dépend du champ de radiation UV à un moindre degré que la raie à X
20581 Â et, dans l’hypothèse de l’excitation collisionnelle, est liée à la
température du milieu. Il est vrai que l’énergie de l’excitation du niveau 2^P
est très élevée et correspond à Te= ÎO^K, il faut donc supposer l’existence
d’une chromosphère. Une alternative consisterait à supposer la raie X10830 Â
principalement peuplée par recombinaisons.
En tout cas, la localisation de la zone émettrice de la raie Hel X10330 A
à l’extérieur de la zone émettrice de fournit un élément important pour les
futurs modèles.
4.3 : Triplets de l’oxygène.
Le diagramme de Grotrian pour le système des triplets de 01 est donné sur
la Fig. 4.6. Sont entourées les transitions correspondant aux raies observées
dans le spectre de y Cas’ ; il s’agit des raies X11127 Â et X13165 Â (voir Fig.
3.26 et 3.28). On s’aperçoit que ces deux transitions ont le même niveau
0 O
inferieur 3pJP. Le triplet X8446-8447 A correspondant à la transition de ce
O 0 p
niveau au niveau 3s S° est souvent observé en émission dans les étoiles Be
(Andrillat et Houziaux, 1967; Hiltner, 1947; Polidan et Piters, 1976). Par
contre l’émission est absente dans la raie 01 X7774 A (système de quintet)
bien que cette dernière ait à peu près le même potentiel d’excitation que le
triplet 01 X8446-8447 A. Selon l’explication proposée à ce phénomène (Bowen,
ENERGY(cm1)
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1947), l’émission dans le triplet 01 X8446-8447 A est la conséquence d'une
fluorescence, c'est-à-dire d'une coïncidence fortuite des longueurs d'onde
de raies appartenant à deux atomes différents. En effet, la longueur
* O O
d'onde correspondant à la transition 2p P - àd^D0 est égale à celle de la
raie de l'hydrogène.
Dans cette hypothèse il est surprenant de voir une émission dans la
raie 01 X13165 A (voir Fig. 3.26 et Tableau 3.5). En effet, la
O
fluorescence par n'excite que le niveau 3d D° et donc devrait conduire
à une émission dans la raie 01 \11127 A seulement.
Tout de même, l'émission détectée dans la raie 01 X13165 A peut être
expliquée dans le cadre du mécanisme de fluorescence, si les niveaux 3d^D,
33 ,
4p P et 4s S sont couples par les transitions collisionnelles (F. Postas,
communication privée; N. Feautrier, communication privée). Donc, le
rapport des flux dans les raies X11127 A et X13165 A fournit en principe
est encore intense. Un calcul de probabilités des transitions
collisionnelles entres les niveaux en question est cependant indispensable
avant d'obtenir les estimations de la densité.
CONCLUSIONS
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Les spectres de deux étoiles seulement ont été exploitables : a Léo (B
7V) et y Cas (BO III-IV e). Le bilan est le suivant : 3 séries de raies de
l'hydrogène, parmi lesquelles 5 ont été détectées pour la première fois,
plusieurs raies de l'hélium, de l'oxygène, quelques raies non-identifiées.
Toutes ces raies ont été obtenues à une résolution assez élevée pour résoudre
leurs profils. Ces derniers fournissent, dans le cas de a Léo, une information
sur la structure thermique de la photosphère externe et, dans le cas de y Cas,
sur le champ de vitesses dans l'enveloppe. Les deux problèmes, celui des
températures photosphériques et celui des vitesses dans l'enveloppe, font
l'objet d'études théoriques depuis une dizaine d'années. Voilà maintenant ce
que nous avons obtenu à l'aide d'un télescope :
g Léo
Dans la série de Brackett, les centres des raies B-^q, B^ , B^» B-^g sont
aussi profonds que celui de la raie B^ : le décrément logarithmique mesuré par
rapport à B^ est donc nul. Dans la série de Paschen pour les raies , P , P^,
Pg, la profondeur dans le centre des raies est d'autant plus grande que le
niveau supérieur de la transition est élevée (P^ est plus profonde que P^ ,
etc). Les raies Pg, Pq, P^q sont d'une profondeur à peu près égale. Donc, de
Pp à P-^q, le décrément de Paschen est inverse, il s'agit plutôt d'un
incrément.
Ces résultats sont en contradiction avec les modèles d'atmosphères
stellaires en ETL, mais trouvent une explication logique dans le cadre d'une
remontée de température "radiative" dans les modèles de photosphères hors ETL,
le continu et les raies de l'hydrogène étant inclus dans la balance
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énergétique. Neanmoins, une remontée de température non-radiative (une
chromosphère) peut aussi contribuer aux décréments des raies IR mesurées.
Y Cas :
Nous avons mis en évidence une évolution de l’asymétrie dans les
raies de l’hydrogène, de à Pg. Les raies et sont optiquement
épaisses. Nous avons montré que cette évolution est liée au changement du
champ de vitesses entre les zones de formation de B^ et P^ : à
l’intérieur de la zone de B la vitesse projetée sur la ligne de visée
(~ 100 km/s) due à la rotation est plus grande que la vitesse d'expansion.
Mais à l'intérieur de cette zone c'est la vitesse d'expansion qui surpasse
la vitesse projetée de rotation. Ce résultat a été comparé à la loi de
vitesse d'expansion du vent poussé par rayonnement de Castor, Abbott et
Klein. Cette loi suppose une accélération forte à la base du vent :1a
vitesse d'expansion atteint notre limite 100 km/s établie à l'intérieur de
la zone de formation de B^ à R(B^,) = 1.02 R* seulement. Or, cette
accélération et le rayon R(B.y) qui en résulte ne sont pas compatibles avec
le profil de l'émission dans B^.
Nous avons estimé le rayon de la zone de formation R(B^) à l'aide du
modèle de Poeckert et Marlborough à partir de mesures de la vitesse de
rotation (vitesse projetée sur la ligne de visée). Pour la raie B^
v ^. sini = t Av (FWHM) - 160 km/s. Cette vitesse de rotation dans
rot 2 mes
le modèle de Poeckert et Marlborough correspond à R(B^,) - 5R*.
Donc, dans l'enveloppe de y Cas, la vitesse d'expansion veXp est
inférieure à 100 km/s à l'intérieur de la sphère à R < 5R* ce qui est en
accord avec la loi de vitesse d'expansion admise par Poeckert et
Marlborough et qui prévoit une accélération du vent moins brutale que
celle de Castor, Abbott et Klein.
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Nos observations indiquent que la distribution de la matière pour
l'enveloppe de y Cas est différente de celle donnée par le modèle de
disque de Poeckert et Marlborough. Pour la valeur de l'inclinaison i=45°
correspondant à l'ensemble des observations de y Cas, la profondeur
optique t sur la ligne de visée passant par le centre de l'étoile,
calculée pour B et P^, est pratiquement zéro. Or, nos observations
indiquent que sur cette ligne de visée T 1 au moins pour P^ . Donc, la
quantité de matière au-dessus du plan équatorial de l'enveloppe est
considérable : /Njdl 7.10^ cm"^ pour le niveau j = 3. Le nombre
correspondant d’atomes d’hydrogène est difficile à estimer sans savoir le
degré d'excitation à l'endroit où t(P^) =1. Ce degré d'excitation n'est
certainement pas celui d'un atome en ETL. Nous devons donc penser que
l'enveloppe n'est pas aussi aplatie que le disque de Poeckert et
Marlborough. La liaison établie entre l'asymétrie des raies, leur zone de
formation et le champ de vitesse permet de localiser grossièrement les
zones de formation pour les raies de l’hélium à X 10830 Â et à X 20581 Â.
La première raie ayant un profil à un seul maximum est formée à
l'extérieur de la zone de formation de B , donc à R ^ 5R*. Par contre, la
raie X 20581 Â est symétrique et par conséquent sa zone de formation est à
R^5R*.
L'étude des raies X 11127 Â et X 13165 Â de l'oxygène suggère que si
le triplet de l'oxygène à X 8447 Â est excité par la raie L^ de
l'hydrogène (phénomène de fluorescence), le rapport d'intensité des raies
IR à X 11127 Â et X 13165 Â fournit une mesure de la densité du milieu à
l'endroit où L^ est encore assez intense.
Nous n'avons fait qu'entamer l'analyse de toute la quantité
d'information qui est contenue dans les spectres fournis par la
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spectroscopie par T.F. Après un rodage normal, une meilleure résolution
spectrale et un rapport S/B bien plus élevé que ceux de la toute première
mission d’observation seront obtenus en quelques mois. Ce domaine spectral
qu’on étudie sera prolongé jusqu’à 2.4 pm. Le logiciel, développé au VAX
lors du travail sur cette thèse, est prêt pour le traitement rapide de
nouvelles données. Les perspectives sont immenses. La spectroscopie
d’étoiles 0 et B de la séquence principale avec un meilleur rapport S/B et
une meilleure élimination des raies telluriques permettra d'affiner les
études de la structure thermique des photosphères externes et de les
relier à la température effective et à la classe spectrale. L'observation
de la raie Ba \ 4.05 pm sera particulièrement importante pour ces
recherches qui, par ailleurs, ont une solide base théorique.
Par contre, la base théorique est justement ce qui manque pour les
études spectroscopiques d’étoiles Be. Il est vrai que ces étoiles sont des
objets compliqués, mais nous espérons que les observations et les quelques
idées d'interprétation, présentées dans cette thèse, fournissent déjà un
certain nombre de contraintes importantes sur les conditions physiques
dans l'enveloppe de y Cas (limite sur veXp> limite sur le degré
d'aplatissement de l’enveloppe). Les spectres IR de quelques autres
étoiles Be aux valeurs de Teff différentes sont encore à obtenir, mais
l'investissement principal doit être fait à notre avis dans les calculs de
modèles de l'enveloppe. Le spectromètre ayant fait son travail, on a fort
besoin d’un "interprétomètre"...
A cause d'un faible rapport S/B, nous n'avons pas pu étudier les
étoiles de Herbig. Voici encore une direction de recherches qui entre dans
le cadre de la spectroscopie d'étoiles B, mais qui nous dirige également
vers les problèmes de la formation stellaire.
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Quant à la comparaison des techniques de la spectroscopie IR, elle a
été faite dans le chapitre 1 de cette thèse et les conclusions y ont été
résumées. Neanmoins, donnons un chiffre : le nombre d'éléments spectraux
utiles (et utilisés) dans le spectre de y Cas est de é.5"0O environ. (6500
cm ~ explorés à une résolution 4..Û cm~^). Le temps d'observation au
télescope a été 50 min. Ces valeurs sont impressionnantes. Pour un
spectrographe à réseau muni d'une barrette de 50 détecteurs il aurait
fallu d30 poses, aux differentes positions du réseau, les problèmes de la
résolution spectrale mis à part. Peut-être la barrette sera-t-elle
concurrentielle pour ce genre de travaux d'exploration quand elle
comprendra plus de 1000 détecteurs, mais à l'heure actuelle il ne s'agit
que de 50 détecteurs...
Encore un point à souligner dans le paragraphe "Perspectives” : c'est
la qualité exceptionnelle du ciel IR de l'Observatoire de Mauna Kea. Sur
la Fig. 3.19 b nous avons présenté le résultat encourageant de notre essai
de travail dans le domaine spectral 5100-5600 cm"”* (1.80-1.95 pm) . A
l'Observatoire de Haute Provence la transmission dans ce domaine est zéro
ou presque (Cf. Maillard, 1973a, 1973b). La Fig. 3.19 b est d'autant plus
encourageante que ce domaine contient la raie Poe de l'hydrogène qui est
une raie aussi importante pour l'IR que la raie Ha l'est pour le visible.
Pour conclure citons (d'après Moorwood, 1983) Malcolm Longair :
"We hear a great deal about the Next Génération Telescope as a large
version of optical télescopes. But might it not be that the next
génération ground based telescope should be a very large infrared
telescope dedicated to, say, the 1-5 pm window rather than 0.3 pm to 1 pm.
If the choice were to be based entirely upon the importance of the
science, it is not clear that the most important questions will be
answered in the optical waveband."
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Sunwnary. An intensive search of rapid spectral variations with
the time resolution from 15 s to 15 roin is performed for 3 Be stars.
In total. 57 spectra in H. and 8 spectra in the À8500À spectral
région were obtained during 4 nights. A detailed analysis of
possible instrumental effects and statistical uncertainties is made.
An expression to estimate the uncertainty of the équivalent width
measurements is obtained, A. method to select the variations of the
line profile from those induced by the continuum leve! instabilities
is described. Results of this study show chat, in general, there are
no rapid variations of H3 and of the lines of the À 8500 Â région
(Oi Â8446Â, Paschen lincs and the infrared triplet of Caii). Only
slow (time scale of several hours) changes in the H., profile can
occur at the limit of our détection (1-2% of Fc). Slower night-to-
night changes of Ha are clearly detected.
Key words: Be-stars - rapid variabiiity - variable stars - stellar
spectroscopy
I. Introduction
The variabiiity of Be-stars with time scales of years, months and
days is well known (e.g., Underhill and Doazan, 1982 and
référencés therein). The roajority of studied Be stars hâve shown
changes in brightness, color and émission line profiles. Moreover,
there are many stars which can lose their émission features within
several years interval and vice versa (Hubert-Delplace and
Hubert, 1979; Jaschek et al., 1980). Thus, a System of a main
sequence B star, surrounded by a gaseous envelope, is shown to be
essentiaîly a variable-unstable System, and studies of variabiiity
are of great importance for understanding the Be star
phenomenon.
New details could corne from observations with a temporal
resolution as short as hours and minutes. Recent discovery of
photometric variations with time scale of several hours for a
considérable number of Be stars in UBV- and uuèy-filters seems to
indicate the presence of non-radial pulsations in these stars. This
should be an important feature for the theoretical modelling
(Lester, 1975; Percy et al., 1981 ; Spear et al., 1981 ; Percy, 1982).
The situation is more doubtful for the rapid spectral variabiiity.
Even the question whether observed variations are really stellar
Send offprint requests to : A. Chalabaev
ones is considered as not yet having received an answer (see
reviews by Hutchings. 1976; Slettebak, 1978, 1982; Underhill and
Doazan, 1982). In fact, the majority of studies which give a
négative answer on the question of reality of the rapid variations
were made with a low spectral resolution and a low photometric
précision (typical uncertainty of the équivalent width cr(W)cz5%
for IF~20À); also, the total survev rime for one star did not
exceed 8 h tBaliunas and Guinan, 1976 ; Haefner et al., 1975 ; Lacy,
1977; Reynolds and Slettebak, 1978). Such observations cannot
exclude the occurrence of small line profile variations, which do
net affect considerably the équivalent width (EW) of the line. On
the other hand, the works, which claim the reality of the rapid
variations of the line profile (Bijaoui and Doazan. 1979;
Hutchings et al., 1971; Luud, 1978; Mamatkazina, 1978;
Slettebak and Snow, 1978), are based on observations made on
moderate size télescopes. Consequently, high temporal and spec
tral resolutions were obtained by decreasing security limits re
lative to different kinds of noise. Those results must be considered
with a caution (Hutchings, 1976; Lacy, 1977; Slettebak, 1982).
It is clear that new high spectral resolution observations,
obtained on a large telescope with a high signal-to-noise ratio,
and accompanied by a careful analysis of possible instrumental
effects, are necessary to conftrm the reality of the rapid spectral
variations. In this article we présent such observations of y Cas,
(O Per and 59 Cyg in the H., région. A limited study of the rapid
variabiiity was also performed in À 8500 À spectral région for y Cas
and cp Per. The lines of this région (Paschen lines of hydrogen, lines
of the infrared triplet of Can and OiA8446À) are formed in
different physical conditions. This fact allows an opportunity of
simultaneous study of variabilities, arising in different parts of the
stellar envelope, which makes the À 8500 Â particularly interesting.
II. Observations and réduction of spectra
Observations were made by one of (J.P.M.) at the Mauna Kea
Observatory with the 1872 pixels cooled Reticon detector in-
stalled at the coudé-spectrograph of the 3.6 m Canada-France-
Hawaii telescope. Spectra of y Cas and <pPer were obtained in
1981, November 14,15, and 16 and those of 59 Cyg in 1982, June 6.
The effective dispersion was 72 mÀ per pixel and the covered
spectral interval was about 130Â. To estimate the spectral
resolution we used narrow telluric lines of H, O. We obtained a value
of 0.2 Â in agreement with results by other observers (e.g., Hobbs
and Campbell, 1982). Flat-field spectra of different exposure were
obtained every night and stellar spectra were divided on the
corresponding flat-field spectrum, which was the same for ail
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Fig. 1. Typical spectra obtained in the Ha région. Arrows indicate the location of bands used for the continuum level détermination. The
value of a constant added to the plot is indicated in brackets just after the star name. The presented spectra of y Cas and <pPer were
obtained in 1981 Nov. 15, that of 59 Cyg in 1982 June 6
Fig. 2. Typical spectra obtained in the Â8500Â région. Arrows indicate the location of bands used for the continuum level
détermination. The spectra were obtained in 1981 Nov. 16
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spectra of one sequence. Since H7 in Be stars often has extended
wir-.gs, winch can affect the normalisation procedure (Slettebak
and Reynolds, 1978 ; Fontaine et al., 1982), one must be careful in
choosing the régions of the continuum. The spacing of
1800 km s-: from rhe H., line center, used by us, is believed to be
r.ecessary and sufflcient. The least mean square calculations (100
pixel read-outs used; yield the value of uncertainty of the con
tinuum level détermination <r{Fc)/Fc. It was ^0.15 % for <p Per, and
^ 0.1 % for y Cas and 59 Cyg in the H7 région. The real uncertainty
must be somewhat higher, probably, by a factor of 2 to 3.
Ail réduction has been done on the VAX-11 computer of the
Meudon Observatory by software, written by one of us (A.C.)
especally for the search of spectral variations. Typical spectra,
obtained in the HT région, are plotted in Fig. 1 and those of the
.18500 A région in Fig. 2. It is useful to outline that the normalised
spectra are alwavs expressed in terms of the relative flux FJFC,
and not in terms of the relative intensity IJIC, as it is believed
sometimes (e.g. in Proc. IAU Symp. 70 and 98. devoted to Be
stars). The conversation into intensifies is possible only when the
région responsible for the line émission and that responsible for
the émission in the adjacent continuum hâve equal soltd angies,
which are cancelled during the normalisation procedure. Tliis
condition is not satisfied in the case of envelope lines.
A summary of observational conditions and measured values
for the spectral région are given in Table 1. The first six
columns présent respectively star names, the date of observations,
the UT of the exposure start for thé first and for the last spectra of
sequences. the number of spectra in a sequence and the exposure
time for a single spectrum. The typical value of the signal-to noise
ratio, measured in the continuum is listed in the Column (7).
Values of EW for Hj and for the Fe?i À 6516 A émission with
corresponding values of the measured rms déviation crv/ are given
in Columns (8) and (14), respectively. The value <tm represents the
spread of EW values measured for the corresponding sequence of
spectra. However, due to a residual effect of the Reticon, the EW
values of for the first spectra of each sequence must be
excluded from the calculation of the mean value of EW and aM.
The absolute value of EW of H., calculated in this way, contains a
systematic error which is not important for the variability studies.
A more detailed discussion of the Reticon behaviour and its
implications are given in Sect. III. The EW values of che Feu
X6516Â émission line were calculated using the continuum
defined in the vicinity of the line. This émission, which is much
weaker than H,, was not affected by instrumental effects, and its
EW values listed in Table 2 are correct. The EW values of H, of
59 Cyg are also free from instrumental effects. Since we deal only
with émission lines, the négative sign of EW is omitted everywhere
in Tables.
Observations in the /.8500Â spectral région are presented in
Table 2. Its columns are analcgous to those of Table 1 The
détermination of the continuum level was a problem in this
région, sirtce almost ail émissions do overlap (see Fig. 2). The
covered spectral interval was not sufflcient to establish precisely
the continuum level. Nevertheless, a comparison of our data for
i/) Per with those obtained by Polidan and Peters (1976) in the
same spectral région but with a larger covered spectral interval,
about 200 À, has shown that the systematic error introduced in
the continuum level détermination can be estimated not exceeding
5 %. The statistical rms error provided by the least square method
is <ri,Fc)/Fc —0.3 %. It is instructive to compare the measured values
aM(W) of the variation of EW to the expected error (tt(W) due to
statistical fluctuations alone. The theoretical analysis of the
uncertainties, arising during EW measurements, is made in
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Table 2. Observations in the 8430-8560Â spectral région (1981. November 16)
Star UT 1981 Number Exposure S/N P18 + OÛ8446À Pn P)(,+Can 28498 A P15 + Caii;.8542À
Nov. 16 of time ratio
W±°M (7 j W ± H ±<7Mspectra (s) gt G y G y
start end
(1) (2) (3) (4) (5) (6) (7) (B) (9) (10) (H) (12) (13) (14)
y Cas 7h43 7h56 4 100 or 200 220 3.27 ±0.03 0.02 1.55 ±0.03 0.02 2.14 ±0.03 0.03 2.49 ±0.03 0.04
tp Per 7h02 7h28 4 100 or 400 160 7.17 ±0.06 0.06 1.75 ±0.07 0.09 4.82 ±0.07 0.10 4.50 ±0.12 0.20
Note: Ail W. cM, and oT values are given in À
Appendix. In Columns (9) and (13) of Table 1 and in Columns (8),
(10), (12), and (14) of Table 2 we list the values of oT(W). calculated
bv means of expression (A8) of the Appendix. The measured
uncertainty oM(W) was calculated as the standard déviation of
EW. Its values are in a good agreement with the theoretical
estimâtes oT{W), except those for the H., spectra of y Cas, obtained
in November 14, 1981. UT 7 :54-8 :04, and for the Ha spectra of
<pPer. obtained in the same night. Those spectral sequences show
unusually high variations of EW. It was found that these va
riations are caused by instrumental effects. Due to a failure of the
exposure-meter during this period. it was necessary to replace the
image slicer, which is normally in use at the entrance of the
spectrograph, by a slit. The slit height was greater than the height
of Reticon pixels, and unavoidable guiding errors gave rise to
variations of the slope of the continuum, and consequently, to a
higher uncertainty of the continuum level. Nevertheless. those
spectra can be used for the search of the rapid variations of the
line profile (see next section).
III. Method of détection of spectral variations
a) Subtraction of consecutive spectra
It is easy to show that such a subtraction is more sensitive to
profile variations than a similar division of spectra. Some typical
différences are plotted in Fig. 3a (y Cas. November 15) and Fig. 4a
(<pPer, November 14). The rms noise on the différence plots
measured on wavelengths corresponding to the centre of Ha was
about 1 % for y Cas and about 4% for <pPer; the values are given
relative to the corresponding continuum level. Changes of the line
profile considerably higher than the noise are clearly seen. It is
striking that the absolute value of the différence is roughly
proportional to the relative flux FJFC at this wavelength. If we
superimpose the corresponding normalized spectra, the phenome-
non looks like an increase or decrease of the Ha line as a whole
above the continuum level. We will show that such variations are
explained by slight variations of the value adopted for the
continuum level. The fact that the observed Ha fines are strongly
in émission as well as the high signal-to-noise ratio amplify the
continuum level effects.
Let us perform a simple mathematical analysis of the spectral
variabifity. We can décomposé the stellar flux F - into a sum of the
continuum flux Fc and the bound-bound flux Lx. Then, for a
normalized spectrum one can write :
For the next spectrum in a sequence we will hâve:
R'= 1 +
L-+AL-
F. + AF.
(2)
where AL- is the variation of the bound-bound émission, and AFC
is that of the continuum one Fc. If AFJFC <? 1. then for the
différence AR\ between two spectra one can write:
L, iALx af:
P — P - = —
c
X A r*
* C " ?c>
(3)
This expression shows that if the variation contains a “gray” term,
which is constant over the width of the line, this term will be
modulated by the fine profile function LJFC, and that is just what
is seen in Fig. 3a and Fig. 4a. The “gray” term is simply the
variation of the continuum level AFJFc. Surely, one can suppose
that the variation of the bound-bound flux ALJL; also may be
constant over ail wavelengths of Ha. However, the time scale of
variations (2-3 min) makes such an assumption quite unlikely. In
fact, different parts of the fine profile are formed in different parts
of an extended envelope of size Penv> 10P*. where R* is the
radius of the central star. For a hypothetical mechanism. changing
the amount of the bound-bound spectral flux Z.; in the same
proportion in ail parts of the envelope. even if it travels as fast as
the light. it would take at least 20 min to cross the envelope and to
achieve the modification of the fine profile. This time scale
argument is sufficient to exclude from considération the rapid
variations of L} on a large w'avelength scale. Variations of L- on a
small wavelength scale, i.e. true profile variations, are possible, but
on the différence plots they can be masked by the variations due
to AFC. Let us develope a method to separate these two kinds of
variations.
bJ Séparation of the line profile variations
We will use the fact that the wavelengths scales of the variations
are different, the profile variations being limited to small parts of
the fine. The method consists in suppressing the variations caused
by instabilities of the continuum level. Then, the new différence
plots are used for a détection of the profile variations, while the
value of the applied suppression provides the measure of the
continuum level instabifitv.
Let us dénoté through G; the variable factor of the expression
(2), so that
R- =
Fi
(i) (4)
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Fig. 3a and b. Search of rapid variations of H, (y Cas): a différences of consecutive spectra, b same différence, but the variations due
to fluctuations of the continuum level are suppressed. Spectra were obtained in 1981 Nov. 15, UT’s of the exposure start are as follows:
1: 5h33T2, 2: 5h46?2, 3: 5h53m6, 4: 5h55m6,..„ 7: 6h01™4, 8: 6h02T9
Using the expressions (1) and (3), one can relate G; to measurable
quantities:
G- = (5)
that provides a mean to calculate the values Gx. Now, if G- is
averaged over ail wavelengths of the line, the contribution of the
orofiie variations, caused by ALX/LX, into the mean value vvill be
small, and we can write :
Locating the wavelengths, where Gx differs significantly from G,
one can exclude their contribution and calculate a new, more
exact value of G. A comparison of the expressions (2) and (3)
shov/s that the suppression of the variations due to A Fc can be
obtained, if the second spectrum in the différence couple is
corrected in the following way:
*'• Tirr (7)
Indeed, in this case for the new différence of two spectra one
obtains the following expression:
G;-G
1 + G' (8)
which immediately show's that if GX = G, then AR'x = 0, and the
variations due to AFC are suppressed. On the other hand, at the
wavelengths where the spectra hvae true line profile variations,
zl£A=#0, the différence of two spectra will be:
A R"
Fc Lx ' 1 + G (9)
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<P Per
Fig. 4. Same as in Fig. 3, but for (p Per.
Spectra were obtained in 1981 Nov. 14,
UT's of the exposure start are as
follows : 1: 8h16?2, 2: 8h23m6. 3:
8h30T5, 4: 8h33Tl, 5: 8h35Tl. 6:
8h47?5, 7: 9h00T2. 8: 9h021’4
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and since G<^1. the indaced modification of the line profile
variations is negligible.
Ail différences between consecutive spectra, for which AFC #0,
were corrected by tnis meihod. The resulting plots are shown in
Fig. 3b and 4b. The value of G, calculated by means of the
expression (5), and its rms déviation are indicated near the
corresponding plots.
c) Instrumental origin of lhe continuum level variations
The values of AFJFC, calculated by means of the value G, are
sometimes significantly greater then what should be expected
from the S/N ratio measured on the continuum. The reason is the
presence of instrumental effects, which displaced the position of
the continuum level from one spectrum to another one. The effects
of guiding without image slicer are responsible for the large
variations A FJF. for two sequences on November 14, as it was
mentioned. Another source of such variations is the residual effect
of the Reticon. By recording consecutive spectra, if there is any
residue of the previously recorded spectrum stored on the Reticon
pixels, the next one will be slightly modified. Spécial cautions to
prevent this effect were taken only for observations of 59Cyg,
which are free from any instrumental effect. Nevertheless, both the
residual effect and the guiding errors do not induce any small
wavelength scale line profile distorsions. Weak lines, such as Feu
À 6516 Â or the lines on À 8500 A région, are not affected by the
instrumental effects.
IV. Results
a) Rapid variations in HI
No variations of the line profile are seen on the corrected
différence plots for y Cas, the upper rms limit being about 1 % of
the continuum flux Fc. The only variations were found for the
sequence of spectra of Per, obtained in November 14 (see Fig. 4).
The amplitude of the variations is 5 % of the relative flux FJFc on
those wavelengths. The spectra obtained in November 15 and 16
do not show any variations, the upper rms limit being 3% of Fc.
No variations were found for 59Cyg ( 1 % of Fc).
b) Hour and night-to-night variations
In Figs. 5 and 6 we plotted spectra of y Cas, obtained on several
hours interval, and the corresponding différences. The amplitude
of the variations, seen in Fig. 5, does not exceed the 3<r level, the
rms uncertainty being 2% of Fc. The variations, seen in Fig. 6, run
into the same amplitude, but they show a large wavelength scale
pattern, and therefore a possibility that these variations hâve a
stellar origin cannot be excluded. In Fig. 7 (y Cas) and Fig. 8
(<pPer) we plotted spectra obtained on a 24 h interval. Significant
changes of H2 are clearly seen.
c) Variability in À 8500 À région
During the 15 min monitoring of y Cas and the 30-min monitoring
of a? Per the EW values remained constant within the accuracy of
observations (see Table 2). No variations of the line profiles were
detected with the upper rms limit about 1% of Fc for y Cas and
1.5% for <pPer.
Fig. 5, Variations of the line profile of y Cas during one night.
Spectra were obtained in 1981 Nov. 14, UT’s are as follows: 1:
6h08m; 2: 10h55m. Value of a constant added to the spectrum plot
is indicated in brackets
Fig. 6. Same as in Fig. 5. Spectra were obtained in 1981 Nov. 16,
UT’s are as follows: 1: 6h03m; 2: 8h22m
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Fig. 7. Night-to-night variations of the Ha line profile of y Cas.
Spectra were obtained in the following UT's: 1: 1981 Nov. 14
6h08m; 2: 1981 Nov. 15 5h47m; 3: 1981 Nov. 16 6h03m
V. Discussion
y Cas
During one night this star possibly shows slow variations of the
Ha profile on a severa! hours scale (see Fig. 7), just at the limit of
détection. If real, these variations could be consistent with the
detected night-to-night distortions of the line. Both variations are
caused most plausibly by the rotation of the inhomogeneous
envelope. Another night-to-night variation is possibly indicated
by the changes of EW of the Feu /.6516À. Its mean value for
Nov. 16 is different from those for two other nights. If this
variation is a statistically significant one. it can be explained by
variations of the continuum flux at this period.
cp Per
Rapid variations of the Ha profile occurred on Nov. 14 for the
short period of UT 8 :16-8 :48 (see Fig. 4). These variations differ
from the “S-like” ones. described by Hutchings et al. (1971). If one
continues the “letterlike” classification, then our case corresponds
Fig. 8. Same as in Fig. 7, but for <pPer. Spectra were obtained in
the following UT’s: 1: 1981 Nov. 14 8h16m; 2: 1981 Nov. 15
6h18m; 3: 1981 Nov. 16 6h37m
to “LMike” variations : the changes of FJFc occur within the same
small spectral interval. corresponding to Avr^ 100 km s~1 and
they hâve the same sign over ail wavelengths.1 In Fig. 9 we plotted
the relative flux FJFC as a function of time. The value of FJFC for
the first spectrum at UT 8:16 was taken to be 100%. One sees that
the phenomenon can be described as two sequential atténuations
of the light, after which the level of FJFC returns to its previous
value. We can only speculate on the nature of this phenomenon.
For example, one can example such atténuations by a moving
body. which crosses the envelope and obscures consequently 2
bright régions emitting on these wavelengths of Ha. A modified
version of this hypothesis consists in two bodies Crossing one
bright région. Local variations of the source function are also
possible to imagine. However, the obtained data supply only a
little fraction of a necessary information and any reasonable
conclusion is not possible. Due to the short duration and their
peculiar form it seems that these variations do not represent a
typical phenomenon.
1 Malfunctions of Reticon pixels, which could be responsible for
such variations, hâve never been detected. and an instrumental
origin is excluded
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Fig. 9. Relative spectral flux of the line of cp Per at Vr = 200 km s 1
as a function of time
Possible variations of the continuum
In Sect. III we described a method to suppress variations due to
the change of Fc and it was shown thaï in our case those variations
were spurious ones. If one excludes the instrumental causes, the
same method can be used to measure accurately relative va
riations of the stellar continuum flux, their amplitude being
provided by G. A précision about 0.5% can be achieved. The
necessary condition of the method is a presence of a strong
émission line, which plays the rôle of the comparison “object”. A
search of the rapid variations of the continuum émission seems to
be particularly interesting. Such variations may be caused by
density inhomogenities in the stellar wind, so that the amount of
plasma, injected in the envelope, will be variable. The arising
variations of the bound-bound émission will be smoothed due to a
large optical thickness of the envelope, wtiile the variations of the
free-free and free-bound émissions will not be affected by transfer
effects, since the envelope is optically thin in the Paschen con
tinuum. The négative resuit, repc-rted by Percy (1982) for the rapid
variations of the continuum flux of y Cas. refers to X 4670 Â, where
the contribution of the envelope émission is small: about 5%
according to Poeckert and Marlborough (1978a). The most
suitable spectral région for such a study is located near the blue
side of the Paschen discontinuity, X 8204 Â, where the contribution
of the envelope émission becomes about 16 % of the total flux
according to Poeckert and Marlborough (1978), or about 50%
according to Scargle et al. (1978), both models being for y Cas. An
accurate photometry of this région, carried out simultaneously
with spectroscopic observations of UV-lines (Siiv, Civ, Mgn),
could provide an information on the degree of homogeneity of
steilar winds.
VI. Conclusions
The presented results show that in a small time scale (2-15 min) the
spectra of the studied Be stars in and À 8500 À région are, in
general, stable: no profile variations were found, except two brief
atténuation events on Ha spectra of cp Per. Slow (several hours-
scale) distortions of the HI line profile due, most likely, to effects of
rotation of the envelope can occur, being at the limit of détection.
The night-to-night changes of are shown to exist. The high
spectral resolution, 0.2 À, a good sensibility to changes of the line
profile, 1-2 % of Fc, accompanied by the detailed analysis of the
instrumental uncertainties, make these conclusions unambiguous.
This is the first high resolution study, which gives a négative resuit
on the rapid variability in Be stars. Some doubts arise upon
previous reports on the variability (instrumental effects not well
retrieved). The amplitude of the profile variations found by Luud
(1978) for y Cas and by Hutchings et al. (1971) for /cDra exceeds
many times our détection limit. The arising contradiction is
possibly explained by the tact that those authors used a TV-
detection technique, while our spectra were obtained by a
Reticon, which is more précisé and more stable as a detector.
Another explanation, which cannot be yet rejected, consists in
assuming that the rapid profile variations are présent in spectra oi
Be stars only during isolated short periods of activity. More
similar observations of Be stars are needed to get a final définit
statement.
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Appendix
The équivalent width of a line is caiculated as a function of some
measured quantities, which are subject to statistical fluctuations.
Let us obtain an expression, which relates the uncertainty of EW
to the standard déviations of its arguments, these déviations being
easily measurable.
By définition,
J
F— F,
dX. (Al)
where Fc is the continuum spectral flux, Fx is the spectral flux on
the wavelengths of the spectral line, and the line occupies an
interval Xx <X<X2, so that FX = FC for X^X2 and X^Xr
In practice, the intégral is replaced by a numerical quadrature
formula. In the case of a trapezium formula applied to a normal-
ized spectrum, one will hâve:
W=hx- (A2)
where hx is the spectral dispersion per pixel, M is the number of
pixels corresponding to the interval Xx ^X^X2, and {FJF) is the
relative spectral flux as measured on pixel j of the spectral line ; the
index j= 1 corresponds to X = XV Since F • = Fc for j — 1 and j = M,
the corresponding terms of the sum (A2) are in mean equal to
zéro.
The expression (A2) provides an explicit form of the function
W of the random quantities Fv F2, ...,FW and Fc. It is important
that the statistical fluctuations of F and Fc can be considered as
independent ones. Then, if those fluctuations are small, one can
write:
^ c vv
Fj V r c fc
This expression describes a function, which is linear with re
to its arguments. The standard déviation of such a function r<
to those of its arguments in the following wav:
I
\ÔW 1 ïf)W
i3Fj <y(Fj)Fj
+ l*Fe Cb
Using the expression (A2), the dérivatives may be exprès
follows:
cW
ÔF.
îi
F.
(A10)
êW
cFc fe
= j-(As.-W), (A6)
where A/. = /.j — Â2.
Since in our case the photon noise is negligible. we can write:
o(Fj) =
Fj
S/N’
(A7)
where S/N is the signal-to-noise ratio measured on the continuum
pixels.
Now, using relations (A5HA7). the expression (A4) can be
rewritten in the following form:
4(w/)=
h.
S/N
M
I
J= 1
g'(Fç)
(d/.-W) (A8)
Now. ail quantités of.the right side are measurable ones, i.e.
the expression (A8) provides a mean to estimate the uncertainty of
a EW measurement. The value (S/N) characterize the spread of
read-outs on the continuum of an individual spectrum, w-hile the
quantity <r{Fc) is the total uncertainty of the continuum level
détermination, and these two quantities may be related by a non-
simple way. For wide lines in émission, WcO, the contribution of
the second term of (A8) can be very important, even if o(Fc) is
small. For example, for our typical spectrum of y Cas we obtain
for the first term a1(H/)<^0.02Â, and for the second term
c2{W)^0.23 À, w’hile the value of a(Fc)/Fc is as small as 0.25%.
For practical calculations one can simplify the sum, entering in
the first term of the expression (A8). In fact, one can always find
such value (F . Fc), that
and then
o(Fc)
2
(A/.-W) . (A9)
Also. using the inequality:.
Af
V
L*
J= 1
gM-
one can estimate the upper bound for aT{W) by means of the
following expression :
+ (A À W)
\S/N/ \ Fc ) Fc J
A similar analysis can be developed for the case, where the
photon noise is dominating. i.e.
and then the expression (A8) can be written as follows:
c2t{W) = M-
<FC)
. Fc
-(A/.-H0 ,
w'here
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Note added in proof: We just received a paper reporting identical observations made in August 1982 of Ha for two Be stars by using the
same instrumentation (Fontaine et al.: 1983. Astron. J. 88. 527). The authors did not detect any very rapid variations of the line profile
w hich supports the validitv of our conclusions. However. their data call for two comments: i) The profile of H. obtained by Fontaine et al.
for y Cas shows an important change of the V/R ratio respect to our observations in November 1981. ii) The division of spectra. method
of comparison used by those authors. is less sensitive to detect line variations than the subtraction of consecutive spectra. In fact:
R;
1 +
-Fc\ L,
where the meaning of symbols is given in Sect. III except R) which here relates to an average spectrum. Comparison w-ith our expression
(3) yields the factor (Ly + FC)/Fc to convert the précision indicated by Fontaine et al. into values relative to Fc. For y Cas this factor is aboul
4 and one has 2% in the case of division of spectra compared to 1 % in our paper.
